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CHAPITRE    PREMIER. 

ï)ts  Mouvemens  propres  des  Astres  ^  et  des 
moyens  de  les  déterminer. 

i)ANS  le  premier  livre  nous  avons  déterminé,  d'après 
des  fait^  certaine ,  la  forme  de  la  terre  ;  &^s  dimensions  et 
la  place  qu'elle  occupe  dans  Tespace.  Nous  avons -trouvé 
dans  sa  configuration  des  données  fixes  pour  faire  recon- 
naître exactement  la  position  des  points  du  ciel.  Munia 
de  ces  résultats ,  nous  pouvons  suivre ,  par  l'observa- 
tion ,  tous  les  mouvemens  des  astres  et  en  déterminer 
très-exactement  les  1^.  Mais  il  n'y  a  qu'une  marche 
a.  I 


à  ÀSTROHOMIB 

sûre  pour  parvenir  à  ce  but,  et  comme  il  importe  de 
k  bien  connaître  d'avance ,  je  vais  brièvement  Tinrliquer. 

Lorsqu'un  corps  se  meut  rapidement  près  de  la  terre  ^ 
nous  pouvoni ,  si  nous  l'avons  observé  ,  reconnaître  à- 
peu-près  sa  direction  et  la  roule  qu'il  a  suivie.  Mais  à 
la  distance  où  les  astres  sont  placés,  leurs  mouvemens 
sont  trop  lents  pour  que  nos  yeux  puissent  les  apperccvoir. 
Mous  ne  pouvons  les  découvrir  qu'en  comparant  leurs  posi- 
tions, observées  à  des  époques  différentes,  car  nous  trou- 
vons alors  qu'elles  ont   changé  de  place  dans  le  ciel. 

£t  de  même  que  lorsqu'on  veut  tracer  une  ligne  courbe 
dont  on  ignore  la  forme  et  la  loi ,  on  détermine  par 
observation  quelques-uns  de  ses  points,  que  l'on  unit 
eipvite  par  un  trait  continu  ;  de  même  pour  déterminer 
les  mouvemens  des  astres ,  on  observe  chaque  jour  le 
point  où  ils  se  trouvent  sur  la  sphère  céleste  ,  et  l'on 
cherche  ensuite  la  forme  de  la  trajectoire  ,  d'après  la  con- 
dition .jque  l'astre  ait  passé  successivement  par  toutes  c^ 
positions  dans  l'ordre  où  on  les  a  observées. 

On  trouve  le  lieu  de  l'astre  pour  chaque  jour,  en  obser- 
vant sa  hauteur  méridienne  et  l'instant  de  son  passage  au 
méridien.  La  hauteur  fait  connaître  sa  déclinaison  ;  rius— 
tant  du  passage  fait  connaître  son  ascension  droite,  par 
rapport  au  •  point  de  l'équateur  que  l'on  choisit  pour 
origine.  Ces  données  déterminent  le  point  où  Tastre  s'est 
trouvé  sur  la  sphère  céleste. 

Si  l'on  marquait  tous  ces  points  sur  un  globe ,  où 
l'on  aurait  tracé  à  angles  droits  deux  grands  cercles  pour 
représenter  l  équateur  et  le  premier  méridien,  leur  réu- 
nion formerait  sur  le  globe  la  représentation  de  la  marche 
de  l'astre  dans  le  ciel,  voy.  fig.  i.  Le  calcul  permet  de 
faire  cette  opération  avec  une  exactitude  beaucoup  plus 
grande  ;  il  fournit  les  moyens  de  tracer  la  véritable  courbe 


physique;  3 

que  l'astre  décrit ,  et  c'est  ainsi  que  l'on  fixe  par  là  pensée 
la  trace  des  astres  sur  la  sphère   céleste. 

Il  rie  reste  plus  alors  qu'à  déterminer  les  variations  dé 
leurs  distances ,  qui  sont  nécessaires  pour  compléter  la 
connaissance  de  leurs  mouvemens.  On  y  emploie  les 
observations  de  leur  diamètre  apparent ,  qui  augmente 
à  mesure  qu'ils  s'approchent ,  et  diminue  quand  ils  s'é- 
loignent. Ou,  si  leur-  diamètre  est  trop  petit,  comme 
cela  a  lieu  pour  les  comètes  et  la  plupart  des  planètes,  on 
les  compare  avec  des  objets  célestes  ,  comme  le  soleil ,  dont 
on  a,  préalablement,  déterminé  la  marche  par  ces  procédés. 

A  mesure  que  ces  observations  s'accumulent ,  on  les 
rapproche  les  unes  des  autres.  On  les  corrige,  en  saisis- 
sant pour  chacune  d'elles,  les  époques  les  plus  favorables , 
celles  où  les  quantités  que  l'on  cherche ,  se  montrent  isolées 
et  dans  leur  plus  grand  accroissement.  On  parvient  enfin 
à  connaître  très-exactement  Xètat  du  ciel ,  à  savoir  ce  qui 
y  demeure  constant ,  et  ce  qui  y  change  chaque  jour , 
chaque  année ,  ou  dans  des  intervalles  de  tems  plus  con- 
sidérables. 

Alors  la,  tâche  de  l'astronomie  observatrice  est  termi- 
née ,  et  celle  de  l'astronomie  théorique  coipmence.  On 
rapproche  les  phénomènes  semblables  afin  de  découvrir 
leurs  rapports  ,  c'est-à— dite ,  les  grandes  lois  auxquelles 
ils  sont  soumis  ,  et  qui  sont  copime  la  source  commune  de 
laquelle  ils  dérivent,  en  sorte  qu'ils  s'y  trouvent  tous  com- 
pris implicitement.  On  cherche  ensuite ,  d'après  les  règles 
de  la  mécanique  ,  quelle  doit  être  la  force  qui  agit  sur  les 
corps  célestes^  pour  que  ces  lois  existent,  et  que  les  mou- 
vemens soient  tels  qu'on  les  observe  réellement.  On  par- 
vient ainsi  à  déterminer  cette  force,  et  on  voit- qu'il  n'y 
en  a  qu'une  seule ,  unique  pour  tous  les  astres ,  qui 
les  pousse  les  uns  vers  les  auprès,  en  raison  invcirse  du 


attractio 
nalure  ; 


4  ASTRONOMIE 

carre  des  distances,  et  (j«'ea  conséquence  on  a  nommée 
I  :   non  pas    qu'on   veuille  par  là    e\ 

Les  effeb  de  cette  force,  modifiés  par  IVloigiie- 
i  diffëi'ena  corps  ci^leslcs ,  produisent  tous  les 
Ironomicjues  ,  qui  se  trouvent  ainsi  expli- 
(jnés  dans  leurs  moindres  détails;  et  l'aslronoinie  devient 
un  grand  probité  de  mécanique,  dont  les  élémens  sont 
donnés   par  l'observation. 

C'est  alors  que  l'on  peut  revenir  sur  ses  pas,  réduire  en 
nombres  les  formulés  des  roouvemens  célestes ,  déduites  de 
la  connaissance  de  leur  cause,  et  former  ce  que  l'on 
appelle  des  tables  asfronomi'gaes.  Vjr  ces  tables,  nn  sait 
précisément  quel  sera  l'état  du  ciel  dans  les  siècles  futurs, 
quel  il  étart  dans  les  siècles  passés.  Elles  fournissent  aux 
navigateurs  des  moyens  de  reconnaître  leur  route  ,  aux 
géographes,  des  signaux  pour  déterminer  la  position  des 
lieus,  aui  cultivateurs,  des  procédés  pour  régler  leu« 
nations,  des  époques  pour  fjxer  leur  his- 
lomic   parvient  ainsi   à  son  résultat  définitif, 

•rfectionnement    de    la     société.    Mais    pour 

plètemenL  ce  but,  elle  a  besoin  de  la  der- 

nbjct  constant  des  travauK  des. 

difficilement  le  degré   de   pré- 


travaux  . 
toire.  V 

atteindre 

ni  ère   exactiludi 

astronomes. 


«mon  ou  ili 
ce  seul   fait 


ail  :  si  l'on  diri 
«n  point  déterminé  du  i 
«nnées  d'avance  te  jour, 
à  laquelle  un  astre  désîgi 
au  centre  de  la  lunette  , 
qu'un  cheveu.  Les  erreurs 
prises  dans  l'épaisseur   de  ce  fil. 


ciel 

ujourd'hi 
,  on   Dcut 

eut  en  juger 
i  une  lunette 
prévoir  plus 

placer  exacte 

un    fil    pl.is 

tuelles  sont  c 

par 

l'heure,  la  ir 

né   viendra  se 
et  y  rouvrir 
des  Ubles  ac 

onde 
fin 

PHTSIQUI< 


CHAPITRE    IL 

Application  au  Soleil^  théorie  de  son  mouvement 

circulaire. 

I.  Suivons  le  plan  que  nous  venons  de  tracer,  et 
appliquons-le  d^abord  à  la  recherche  des  mouvemcns  du 
soleil. 

Pour  mesurer  exactement  la  déclinaison  et  Pascension 
droite  du  centre  de  cet  astre,  on  emploie  les  procédé», 
d^observation  que  nous  avons  expliqués  avec  détail  dans  le 
premier  livre  :  nous  ne  ferons  ici  que  les  rappeler.  La  décli- 
naison du  soleil  s* obtient  en  observant  la  distance  méri- 
dienne du  bord  supérieur  de  cet  astre  au  zénith  ,  et  celle  de 
son  bord  inférieur.  On  ajoute  à  ces  valeurs,  PefTeidé  la  ré- 
fraction ,  et  la  demi-somme  est  la  distance  vraie  du  zénith  ,: 
au  centre  du  soleil.  Enfin  ,  de  ce  résultat  on  retranche  la 
parallaxe,  et  l'on  a  là  distance  telle  qu'on  l'aurait  observée 
du  centre  de  la  terre.  D^ailleurs  la  distance  de  Téquateur 
au  zénith  est  connue  par  des  observations  précédentes; 
c'est  la  latitude  de  l'Observatoire.  La  difTérence  de  ces 
distances  est  la  déclinaison  du  soleil.  Je  prendï'ai  pour 
exemple  les  observations  suivantes ,  faites  par  Piazzi ,  j^ 
Palerme  ,  le  7  décembre  1791  (*).  J'en  ai  converti  tou» 
les  résultats  en  parties  de  la  division  décimale  du  cercle. 

(*}  Les  ostronomet  sont  dans  l'usage  de  désigner ,  pour  abréger , 
le  soleil  par  le  caractère  0.  Ainsi,  dans  un  registre  astronomique,, 
au  lieu  de   cette  phrase  :  Distance  du  bord  supérieur  dix  soleil,  kêl. 
■éoith  >  on  éenrait  >  an  a^Nrégé  ,  0  bord  supérUur.^ 
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(lu bord  (lu  soleil  au  lénith.  .  67",i;-,38  Py'iyggg 

/Ilefraction o°,o3o8  o-,o3i4 

2)ist3nce  vraie  dti  bord  du  soleil  au  zé- 
nith  , 67",2246  ey^fiSiS 

Demi-sninine  ou  distance  du  zénilh  au  cenire 

d..  soleil 67°,5279 

rarallaxe o",ooa3 


Distance  vrais  du  zcnith  an  centre  du  soleil,   .   .  6-;",B-^5G 
Distance  du  zénith  à  l'êquateur,  ou  latitude  de 

l'observatoire  de  Palerme 42",34Gq 


Déclinaison  «lu  snkil  ;  australe aS",  17^7 

Les  distances  vraies  des  tleuji  bords  du  snleil  au 
ïénilh,  étant  retranchées  l'une  de  l'autre, 
leur  différence  donnera  le  diamètre  apparent 
du  soleil  pour  le  y  décembre  1731  ,  qui  sera 


1  observe  le  contact  des 
deux  bords  du  soleil  â  un  fd  tendu  horïsontalement 
dans  l'intérieur  de  la  lunette  et  perpendimlaire  à  son  axe. 
Jusqu'ici  noua  n'avons  pas  eu  égard  à  i't'paisseur  de  ce 
Jjl  ;  mais  à  parler  exactement,  la  distance  observée  du 
bord  supérieur  au  zénith ,  est  trop  petite  d'une  quantité 
égale  au  demi-diamètre  du  fil  ;  la  distance  du  bord  in- 
férieur est  trop  forte  de  la  -mfme  quantité.  Ces  erreurs 
se  compensent  dans  le  calcul  de  la  dislance  moyenne  du 
centre  du  soleil  ;  elles  s'ajnutent  dans  la  mesure  de  son 
diamètre  apparent,   il   faut    donc   relranthcr  du  résultat 
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répalsseur  du  Cl.   Piaiii  Tiivaliie  à  28"    dêc 

cnalcs,  dans 

-la  Innelle  ,  ce  qui  donne  CoSg",  décimales  poi 

rie  diamètre 

«niable.    C'est  Sa'.Sy"  ,  en  mesures  seïagé 

i  ma  les. 

Kn  prenant  ainsi,  jour  par  iotir,  les  hauteur 

méridiennes 

du  soleil,  et  les  comparant  entre  elles,  on 

connaîtra  le 

IIIou^e^lent   <]e   cet  astre  en  déclinaison. 

2.  Pour  avoir  son  mouvement  en  ascensio 

n  droite  ,  on 
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cel 
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ur, 

donne  le  mo 
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En 
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ux  genre 

s  d'obser- 

valions   non. 

aurons 

tout 

te   qu'il  fau 

pour  1 

éierminer 

h  loi 

des  m 

nvenien 

s  du 

soleil ,   et  ira 

ter  sa  ro 

site  sur  la 

sphère  céleste 

.  Tel   est  1 

objet   du   tabi 

au  suiv 

ant,  dans 

lequel  le 
les  décli 

siel 

res  Ah   B 

sont  employée 
raies  ou  bnréa 

s  pour  i 
les.  Je 

ndiquer  si 

prévenir 

que 

désormais  , 

afin  de  rend 

e  les  ca 

kuls  plus 

simples  , 
décimale 

pou 

n'emploiera 
r  la  divisio 

jamais   plus 
du  cercle  et 

que  de 

Si  l'on  a 

besoin  d 
maies  , 
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1    se 
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résultats  en 
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Juin  1807. 
1^ 
i3 

Juillet. 

9 

10 

II 

as 

a5 

28 
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10 

II 
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ao 
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i«^ 
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a5 
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8 

10 

*        17 
28 
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Distauces 
du  centre  du 
0  au  zénith. 


«rr 


28  56o58 
îi8^9§i5 
28,20467 
28,19159 
28,20822 

29,29340 

29y4^2(>3l 
29,56420 

il  ,54352 

32,2 14^ 


36,71062 
37,03412 

37,363 12 
40^14870 
41,25785 


45,57087 

45^97935 

51,02079 

5t,45o2q 
53,1729a 
53,60617 
54)0395 I 

58,37610 
58,8o646 
65,09715 
65,4997<) 
67546995 

70^4074 
70^79413 


7945958 
79,68876 
8o,2i5i3 
80,25768 

79^339 
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DiAMÈtAX 
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du  0. 


o,584^o 

o,584i4 

0,58383 

o,58385 
0,58377 

0,58370 
0,58377 

0,58420 
o,5843S 


0,58562 
o,58574 
0,58586 
0,58679 
.  0,58722 


0,58870 
o,5888q 
0,59123 
0,59154 
0,59179 
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0,59370 
0,59630 
0,59648 
0,59728 
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o,6o32i 
0,6(^327 
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0,60346 


DiCLINAlSOM 

du  0. 
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luér.  jusqu^au 
pas.iuiv.du0. 
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o.  On  a  rëiiiii  dans  ic  tableau  précédent  un  granJ 
nombre  d'ohsen-a lions  dti  snleil,  failes  à  Paris  fi  l'Obser- 
vatoire ,  par  MM.  Bouvard  cl  Mathieu  ,  pendant  le  cours 
de  l'aijnec  1807.  Les  passages  du  soleil  au  méridien  y 
«ont  rapportés  à  l'étoile  «1  de  la  constellation  de  la  Lyre, 
qui,  étant  Irès-brillanle  ,  et  placée  loin  de  Véqualeur, 
bien  au-delà  de.':  pnrallèle.';  que  le  soleil  atteint,  peut 
être  observée  en  toute  saison  dans  nos  lunettes  méri- 
diennes, même  lorsqu'elle  passe  au  méridien  en  même 
tpm«  que  le  soleil  (*),  I-es  intervalles  des  passages  de 
rétoile  et  du  soleil  sont  comptés  en  lems  sydéral  déci- 
mal,  depuis  o*  jusqu'à  lo'" ,  d'orridcnt  en  orient,  et 
ils  esprimenl  les  tems  écnulés  depuis  le  passage  de  la  Lyre 
au  méridien  jusqu'au  pnssage  suivant  du  soleil.  Pour 
avoir  toujours  un  point  de  départ  fixe,  on  a  tout  rap- 
porlé  an  passage  de  la  Lyre,  tel  qu'il  a  eu  lieu  le  i''. 
janvier  1807 ,  et  l'on  a  supposé  qu'à  partir  de  celte 
ëpoque  ,  la  position  de  l'étoile  sur  le  ciel  restait  inva- 
riablement la  même  ,  c'est-à-dire  ,  que  Ton  a  corrrigé 
les  elTets  de  ses  petites  variations.  Si  l'on  voulait  suivre 
fîgoureusctncnt  la  marcbe  d'invention,  il  aurait  falUi  rap- 
porter chaque  jour  le  p:issagc  du  soleil  au  passage  appa- 
rent de  l'étoile  ,  tel  qu'on  l'observe  en  réalité ,  c'est-à-dire 


(*)  Avrc  une  bonne  limcKc  jmtrooomiiiuc  ,  ou  voit  en  plein  jour 
Ie>  /Lnïks  les  )ilus  brillaDt^ij  nuiîi  il  [aM  pour  cela  conn.itLre  d'aïauce 
In  (lircction  dans  la4iielle  on  JoJ[  le»  trouTer.  On  a  cet  avanlnge 
BVee  les  lunelies  méridif  nnea ,  parce  que  Ton  sait  toujours  à  fort 
peu  jii'is  rinjtanl  do  jiaBMgE  tie  l'étoile  nu  niériJien  et  sa  hauteur; 
de  at>rtB    qu'en    dirigeant  la    lunelle   qiielqne»    instaiis  d'aiance  ,    on 

Onlre  cei  préomtioQS  ,  il  laiit  encore  que  l'étoile  ne  soit  paa  trop 
TOiùae  du  soleil  ,  cor  alors  l'éclac  de  cet  aitre  l'al&ibtiL  tellement, 
qu'il  euipfche   de  la   dUlingiier. 
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affecté  Hé  la  précessîon ,  de  raberratîon  et  de  la  nuta* 
tion.  Mais  alors  les  petits  dëplacemens  éprouvés  par  Tétoîle 
en  vertu  de  ces«  trois  causes ,  pendant  la  durée  des  obser- 
vations qui  est  d^une  année,  se  reporteraient  tout  entiers 
sur  le  soleil  dont  le  mouvement  paraîtrait  affecté  de  ces 
petites  irrégularités.  Cependant  cette  marche  finirait  aussi 
par  conduire  aux  mêmes  résultats  que  Pautre,  et  c'est 
réellement  celle  qu'ont  suivie  les  astronomes.  Car  reflet 
de  ces  déplaceraens,  presque  imperceptibles  dans  l'inter- 
valle d'une  année,  deviendrait  très-sensible  après  de  longs 
intervalles  de  tems  ;  et  lorsque  les  erreurs  se  seraient  ainsi 
accumulées  ,  l'application  même  des  premiers  résultats 
suffirait  pour  les  redresser  et  pour  indiquer  les  correc- 
tions qu'ils  nécessitent.  Mais  en  employant  d'abord  ces 
légères  corrections  pour  réduire  nos  observations  h  des 
termes  comparables  ,  nous  avons  l'avantage  d'obtenir  les 
résultats  définitifs  dès  la  première  approximation ,  au 
lieu  que  nous  aurions  été  forcés  d'y  revenir  à  plusieurs 
reprises  en  suivant  pas  à  pas  la  marche  des  inventeurs. 
Cette  anticipation  n'altérera  point  la  rigueur  du  raison- 
nement, car  elle  n'influera  nullement  sur  les  considéra- 
tions par  lesquelles  nous  découvrirons  l'existence  et  la 
mesure  des  petits  mouvemens  apparens  auxqueb  toutes 
les   étoiles   sont   soumises. 

4.  Apres  cette  explication  nécessaire  ,  considérons  d'a- 
bord les  déclinaisons  du  soleil  ,  rapportées  dans  notre 
tableau  ,  et  examinons  suivant  quelles  lois  elles  varient. 
Si  nous  jsuivons  l'ordre  dans  lequel  elles  sont  obscr\'ées, 
nous  voyons  qu'elles  ont  commencé  par  être  australes  dans 
le  mois  de  décembre  1806  :  elles  ont  atteint  leur  plus 
grande  valeur  vers  le  2.2  de  ce  même  mois.  Alors 
la  déclinaison  du  soleil  était  2,6''.o'j2i»  Depuis  cette 
époque  I    elles   ont    été    en    diminuant ,   le   soleil    s'est 
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npprochë  i!e  IVquateur;  et  enfin  le  changement  des 

Jécli- 

plan  vers  le  21  mars.  C'élaît  l'instant  de  Vétjumoxe  , 
à-<lire  (ju'alors  la  dorée   du  jour  était  égale  à  celle 

r'est- 
dela 

nuit  par   toute   la    terre.   La   marche  du  soleil  conl 
toujours  dans  le  même  sens,    il  commence  à  s'éloijn 
l'êquateur  en  s'approchant  du  pôle  nord  :  les  di'tlin 
fcoréales  augmentent  ;  enfin  elles  aHeignent  Iciir  max 

niiant 

,  '               vers  le  22  juin,  et  ce  maximum  est  encore  à  fort  pc 
de   26". 0721    comme    pour    les    déclinaisons   aiislra 

«.  A 

partir  de  cette  époque  ,  le  soleil  commcnre  a  redes 

mire 

ver.s    l'éqiiateur   :  les    déclinaisons    diminuent.    Cet 

1                   revient   dans  l'écjuateur    vers    le  24  se(plenibfe  ,   c 

produit   un   second   équinoxe.  Alors    il   continue  à 

cendre,  les  déclinaisons  redeviennent  au.slralca  elcroiss 

astre 

qui 

r.dis- 

jusqu'à   leur    limite  accoutumée,    qu'elles    alleicne 
nouveau  comme  la  première  fois  vers   le  2a   déce 

nt   de 
■ihre. 

delà 

même  manière,  et  le  mouvement  du  soleil,  vers  l'éq 

ateur 

recommence  aussi  par  les  mêmes  degrés.    Ces  phéno 

Tiènes 

jivant 

/                les  m^mes  lois. 

5.  Si  l'on  prend  les  différences  des  déclinaison 

con- 

sécutives,  on  voit  que  leurs  variations  se  font  d'un 

e  ma. 

nière  régulière  et  sj-méiri(]ue  de  part  et  d'autre  de  1 
"                teur;  mais  la  marche  de  ces  variations  est  inégale. 
sont   les  plus   rapides   quand   le   soleil   approche   du 
de   TéquatEur,    et   c'est   là   que    leur   valeur   est   la 
grande.  Klles  diminuent  à  mesure  que  le  soleil  s'c 
de  ce  plan  ,  et  deviennent  insensibles  vers  les  plus  g 
déclinaisons.  Alors  les  haxileurs  méridiennes  de  cet 

éqna- 
EUe, 

pi... 
pl„ 

oign2 
■andes 

rhangent  très-peu  d'un  jour  à  l'autre,  et  il  parait  comme 
îtaiionnairc.  Aussi  a-t-on  nomme  solsiicis  les  parallèlas 

■ 
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qu'il  ^crit  dans  le  ciel  à  cette  époqne.  On  les  appelle 
aussi  trofi(jues  9  d'un  mot  grec  qui  signifie  retour ,  parce 
que  le  soleil  ,  pan'cnu  à  ce  terme,  semble  retourner  s©r 
ses  pas.  Celui  qui  est  au  nord  ,  s'appelle  le  tropique  du 
cancer  ;  l'autre  est  le  tropique  du  capricorne.  Ces  déno- 
minations paraissent  avoir  été  données  par  des  peuples 
situés  au  nord  de  l'équateur,  qui,  voyant  le  soleil  reculer 
vers  le  midi ,  après  son  passage  au  tropique  boréal ,  ont 
attribué  à  ce  parallèle  le  signe  du  cancer  ou  de  Técre- 
visse ,  animal  qui  marche  souvent  en  arrière.  Au  con- 
traire ,  le  soleil  leur  paraissant  s'élancer  du  tropique 
austral  pour  remonter  vers  l'éqiiateur ,  iU  ont  aflecté 
à  ce  parallèle  le  signe  du  capricorne ,  parce  que  le 
cafHicorne  ou  la  chèvre  est  un  animal  grimpant.  Quoi  qu'il 
en  soit,  ces  deux  parallèles  sont  situés  à  égale  dlatanoe 
ile  l'équateur,  et  cette  distance  en  1807  était  de  26*^.07219 
cooMcne  on  le  voit  par  les  observations  contenues  dans  le 
tableau    que  nous  avons  rapporté. 

« 

6.  Venons  au  mouvement  en  ascension  droite.  Si  le 
soleil  a  d'abord  passé  au  méridien  en  même  tems  que 
i'étoîle  à  laquelle  on  le  compare  ,  le  lendemain  il  y  revient 
plus  tard ,  et  il  s'éloigne  ainsi  d'elle  de  jour  en  jour,  en 
allant  d'occident  en  orient.  C'est  ce  que  prouvent  les 
intervalles  des  passages ,  qui  surpassent  toujours  la  durée 
d'un  jour  sydéral.  Mais  la  marche  du  soleil  à  cet  égard 
n'est  point  uniforme.  Elle  est  tantôt  plus  lente ,  tantôt 
plus  rapide  comme  on  peut  aisément  s'en  convaincre  en 
prenant,  dans  notre  tableau,  la  difTérenee  des  époques 
àes  passajges  consécutifs. 

Cette  comparaison  faite  dans  les  différens  tems  de 
J'année  donne  les  valeurs  suivantes  pour  le  retard  diurne 
lia  passée   du  «oleil  .sur  celui  de  l'étoile ,  abstraction 
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faite  des  petites  irrégiib  rîiés  accidentelles   dues  aux  ob- 

sirnf  tiens. 

*"•■*'  1.        1  * 

22  décembre o,o3o35 

Il  février 0,02732 

ji6  mars 0,0^5:17 

ï5  mal 0,02746 

28  juillet 0,02748 

iG  septeinltre     ,    .    ,    ,   o,024y3 

La  plus   petite   de    ces    valeurs  est  o", 024^5;    la  plus 

grande  est  o*,o3oS5.  Entre  ces  deux  extrêmes,  on   voit 

souvent   revenir  ,  à   quelques   dixièmes  de  seconde  près  , 

la   valeur    D*,0273f),    qui    est    comme   !c    terme    moyen. 

autour    duquel   oscille   le    retard   diurne.     Cette    quantité 

évaluée  on  tems  sexagésimal  vaudrait  236",65 ,  et  cjrame 

elle    représente    un    intervalle  de  ïcms  sydérat  ,    si   on  la 

convertissait  en  tenis  moyen  solaire,  d'après  la  définition 

que  nous  avons  donnée  de  cette  période  dans  te  premier 

,.  ,1  1         I  ■  ,-  86i64ioq 

livre ,     page     lyb  ,    eii  ,  la    multipliant    par    — ^-r- — —  » 

elle  se  réduirait  il  236",  C'est  ,  à  -^  de  seconde  près  ,  la 
différence  que  nous  avons  annoncée  entre  la  durée  du 
jour  sydéral  et  celle  du  jour   moyen  solaire. 

Le  solfil  s'avanrant  tous  les  jours  vers  l'orient  d'une 
quantité  expriméî!  par  son  retard  diurne,  passe  ainsi 
successivement  par  toutes  les  valeurs  de  l'ascension  droite. 
Après  avoir  fait  le  tour  entier  du  ciel  ,  il  rejoint  Je 
nouveau  l'étoile  ,  que  nous  supposons  èirc  immobile  ; 
alors  ses  retai'ds  journaliers  recommencent  dans  le 
même  ordre.  Le  mouvement  de  cet  astre,  parallèlement 
àl'cquateur,   se  fait   ainsi  d'occident  eu  orient,    d'une 
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mamèrc  régulière  ,  mais  inégale ,  et  dans  l'intervalle 
d'une  année. 

7.  En  réunissant  ces  considérations  ,  on  est  conduit 
à  reconnaître  dans  «le  •  soleil  deux  mouvemens  propres  , 
l'un  parallèle  ,  l'autre  perpendiculaire  à  l'équateur  ;  ou , 
ce  qui  revient  au  même  ,  il  faut  lui  supposer  un  seul 
mouvement ,  oblique  aux  méridiens  et  aux  parallèles  ^ 
qui  produise  à-Ia-fois  ces  deux  effets. 

8.  Si  l'on  porte  chaque  jour  sur  un  globe  les  ascensions 
droites  et  les  déclinaisons  de  cet  astre  ,  on  trouve  qu'il 
décrit  ainsi  un  grand  cercle  de  la  sphère  céle&te.  On  a 
représenté  ce  résultat  dans  la  jig.  2.  ,  où  EAA*  désigne 
l'équateur;  AA^^  AA^f,,.  les  asc<!nsions  droites,  comptées 
du  point  A  comme  origine;  et  AS^  A'S%  A^'S^',,,  les 
déclinaisons   observées  du  point   0,  La   suite    des  points 

S^^   S\  S^l ,  détermine  le  grand  cercle,  oblique  à 

l'équateur,  que  le  soleil  décrit  sur  la  sphère  céleste. 
Le  calcul  infiniment  plus  exact  que  toutes  les  construc- 
tions graphiques  confirme  parfaitement  ce  résultat ,  lorsque 
l'on  détermine  par  la  trigonométrie  sphériquc  les  positions 
successives   du   soleil  (*). 


(*)  Pour  vérifier  ce  résultat  par  le  calcul ,  «upposons-le  véritahlc. 
Admettons,  pour  un  moment,  que  la  marche  du  soleil  suit  rcclle«> 
meut  un  grand  cercle  de  la  sphère  céleste ,  et  voyons  si  cette  hj^x>- 
thèse  satisfait  aux   observations. 

Soit  donc,  fig,  3,  ESS*  ce  grand  cercle  ,  EQQ*  Péquaieur.  Le 
centi'e  de  la  terre ,  qui  est  aussi  le  ceutre  de  la  sphèie  céleste ,  sei'a 
placé  en  C,  centre  commun  de  ces  deux  cerJes  j  et  C^S",  Co"  re- 
présenteix>nt  les  l'ayons  visuels  menés  à  chacune  des  positions  suc- 
cessives du  Boleil.  Nous  supposerons  encore  pour  axer  les  idées,  que 
le  mouvement  de  cet  asb'e  est  dirigé  dans  le  sens  EYS*^ ,  en  s'éloignant 
du  point  E,  Maintenant ,  la  position  de  Torbile  serait  couijue  ,  si  l'on 
connaissait  la  l%ne  Ee ,  intersection  des  J«ux  phuis ,   c(  Fangle  dièdi-c 
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Le  Mrcle  décrit  par  cet  aslre  est  borné  au  nord  et 
au  midi ,  par  les  deux  tropiques.  On  lui  a  donné  le  nom 
S'écUptique ,  parce  que  la  lune  se  trouve  toujours  dans  ce 
plan  ou  près  de  ce  plan,  lorsqu'elle  est  éclipsée.  £ii  effet , 
ce  phcnoméne  étant  produit  par  l'ombre  de  la  terre  , 
ne  peut  arriver  que  dans  la  direction  de  celle  ombre, 
c'est-à-dire   dans    le  plan  de  l'orbite   du    soleil.    Par   une 


SEQ,  qui  «t  Irur  indinaiïon  eommuiip  :  nommons  cet  angle  ■.  Dana  le 
triangle  spbériqiic  S'EQ\  on  aura  ,  par  les  règles  tle  la  LrigunoinéU'ie  , 

ung  H'Q'  =  linEQ',  lang  ■. 

iS'Q'  est  la  déclinaison  du  ^cil  le  jour  de  robserralion  ;  nous  la 
nontmeroiii  il.  Quant  à  £Q',  c'fsE  ia  dilS-rence  des  ascensions  dioius 
des  ptiinli  E  ïl  Q'f  ces  asccuaions  droites  étant  compiées  dans  le  sens 
EÇ  du  iDauTement  du  soleil ,  et  à  partir  d'un  point  quelconque  tixn 
de  l'équaieur ,  par  eieniple ,  du  méridien  de  la  Lyre  dans  les  obser- 
■ïBlJonB  que  nous  avons  rnpporiées.  Puis  donc  que  la  position  du  point 
E   sur   Tëquateur 


ui  de  le  din 


;t  désigne 


point  Q  ou  du  soleil  conipiré  de  Ja  même  origine 
Hou.    aurons  alors   EQ'  =  a  -  >  ;    et 
dans  notre  équation,  il  viendra 

lansd=  .in{a— .}tanf; 


,parû 


celte  du 


les  quanlîlcs  J  et  a  sont  connues  par  l'obsen  alian  des  hauteurs  Et 
des  passages.  Deui  observations  laites  à  différcns  jours  suftcoNt  Joue 
ad  on  couoallra  leurs  va- 
t  d,  c'est-à-dire,  calculer 
m  droite  ;  ou  réciproque- 
calculer  l'aueiisioD  droite. 
En.  comparant  le  résultat  du  calcul  à  celui  qu'a  donui  l'obscrm- 
tion  ,  leur  amord  montrera,  (i  l'orbite  du  loifil  est  réellenient  nu 
grand  cercle  de   la  sphère  céleste. 

La    déierminaûoQ   de   »  et    de   »    par    deui    ohsei'Valions  ,  n'offr» 
pai  un  calcul  bi«it  diflicjle  ;    car  en  nonunanl  "f  et  a    les  nouv»llei 


la  déclinaison  du 


iosi  une  relation  eJ 


lolell  d'après  son  a 
donner  la.  déclinaiE 


raison  semfabble ,  ies  iéclipscs  du  soleil  par  U  lune  m 
foaC  amssi  ^ns  ce  pian  ou  à  une  distance  assez  petke 
pour  qa£  l^oiubre  de  la  lune  ipuisse  enoore  rencwicer  Ja 
4enr£.  Be  là  ist  venu  ^  nom  d'ëdiptû}ue. 

9.  iSi  rëdiptîque  est  rëeUement  un  gnin^  cercle  de 
la  ^kère  céleste ,  eHe  doit  couper  i'iq uatevr  qui  ei^ 
aufifii  un  ^nni  cercle  en  deux  points  opposés ,  c'est-* 
à-dire  dont  les  ascensions  droites  diffèrent  d'wie  demi- 
circonférence.  Examinons ,  d'iiprès  4e  tal^eau  4'observ»* 
lions ,  si  cette  condition  est  remplif .  Kov^$  >royons  d'aboNi 


■■■*        * ■■■■!«     Il      >         ■ ■»■■■  lliniii      i         IIP»! 


%imtti^  ç^^m^ém  ,  on  ajif»  .fipsore 

ttminaBt  âsog  m,  H  aient  ^        . • 

tang<l .  8M  ^«'  —  «J  srtnjgâT.tin  if»  — W  » 
oa ,  en  dérelopjMDt  les  ûnos  et  4liynaint  par  cof  a , 

taogifaîna'' — tang<f.co8^tuiga  =  tang<f  sin  a — umg^cots  uaig«, 
ft  enfin 

tang  a  :=  ■       '^    -< "  9 

tang  «f  CM  a  —  tang  ^oos  #' 

•fiip  giHMi  0  étsnt  «cpiMH] ,  cvi  fUtotniosni  ifiicileiDcnt  ,tai\g  #  ;  opudf 
pour  une  aimple  yérification  comme  celle  que  Ton  se  propose  id, 
H  «eva  bien  plus  stniple  de  déterminer  d'abord  a  dtreeiemeat,  oonuas 
nous  allons  le  Êdre  dans  le  texte  ,  en  discutant  les  observations  où  U 
sdeil  8*eK  trouve  très-près  de  T^qua^ur  ;  et  au  contraire ,  pour  déter» 
miner  «• ,  on  prendra  celles  où  il  s^cst  trouré  le  plus  éloigné  de  ce  plan  : 
OQ  aura  ainsi  a  =r  z\qS^4 ')  ^^  lems  j  ou  en  grades  9i<>,56i6| 
tt  «  ^=  s^'^.o^i.  A\ec  fies  ydleuifs ,  on  pourra  ae  donner  a  srln- 
ttùreBOfat  et  ««IcDler  d»  Or ,  si  l'on  eiSect^e  ce  calcul  pour  t4^ 
jcfor  que  P<m  wçmâj^ ,  la  valeur  de  d  s^accordera  toujours  avec  Js 
déclinaison  du  soleil  rapportée  dans  notre  tableau  d^observations,  ou 
du  moins   les  écarts ,  si  Ton  en  trouve ,  seront   presque  infiniment  / 

petits.  Cette  comparaison  prouvera  de  la  manière  la  jrfus  rigonreois 
que   l'orbite  décrite  par  le  soleil  est  réellement  un  gr«nd  cercls  dû 
la  ipilière  céleste ^  et  le  grand  cercle. que  nous  rcnoss  d'assigner. 
2.  a 


iB 


ASTBO 


M  IF, 


que  le  31  mars  à  midi,  la  dcclinaison  du  soleil  a  eït 
de  o'',oi557  australe  ,  et  le  lendemain  elle  s'est  trouvé* 
de  o'',42375  boréale.  C'est  donc  entre  ces  deux  insians 
que  le  soleil  a  dû  percer  le  plan  de  Téquateur  et  beau- 
coup plus  près  du  pfemicr  que  du  second.  L'époque 
précise  de  ce  phénomène  est  facile  à  délerminer  ;  car 
en  prenant  l'intenalle  des  deux  midis  en  ttras  sydéral, 
on  voit  qu'il  a  été  de  io'',02534  et  pendant  ce  ti-nis  ,  la 
(féclinaîson  du  soleil  a  change  de  o'',aiSSj  -\-  o'',4-^7S  ou 
o°. 43^32;  ainsi,  en  supposant  que  ce  changement  se  soit 
fait  d'une  manière  uniforme,  ce  qui,  pour  un  lems  si 
conrt,  s'écarte  peu  de  la  vérité,  on  en  conclura  par 
une  simple  proportion  l'intervalle  de  tems  nécessaire  pour 
compl&ter  les  o.oiSS?  qui  restaient  encore  à  décrire  )k 

21  mars    Ce  sera    '°^-°^^^^-    °°'°'^^7      ou    o-^  3553, 

o%4a93a 
Celle  quantité  ajoutée  au  midi  du  21  mars  donnera  l'heure  à 
laquelle  le  soleil  a  dû  se  trouver  dans  le  plan  de  l'équateur. 
Maintenant  puisque,  dans  l'intervalle  de  deuK  midis,  l'as- 
cension droite  du  soleil  relativement  à  la  Lyre  change  vers 
cette  époque  de  o*,025a4i  ''  est  clair  qu'en  o',35j3i  ,  «lie 
2624-       o''.3553i 


chi 


igera 


lU 0^,00083  cette  qu; 


llté  étant  ajoutée  à  2*,288i5  donnera  2^,  28904  pour  la 
différence  des  asccHsions  droites  du  soleil  et  de  la  Lyre  à 
l'instant  de  l'équinojie. 

On  serait  arrivé  plus  directemeni  à  ce  résultat ,  eo 
ëtahlissant  tout  de  suite  la  proportionnalité  entre  les' 
cbangemens  corresponJans  de  dcclinaison  et  d'ascension 
droite  ;  car  alors  depuis  le  midi  du  21  mars  jusqu'à 
l'instant  de  l'équinoxe ,  le  changement  de  l'ascension 
,       ,    o\oï5s4.     o-,o,557  , 


droite  serait  t 
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CT>Yntne  nous  venons  de  le  trouver  par  une  marche  plus 
détournée. 
Si  Ton  répète   un  calcul  analogue  sur  les  dcclinaisoni 

'  observées  les  22  et  2.3  septembre ,  pour  lesquelles  la  va-> 
nation  diurne  est,  en- déclinaison  o%4*^3'H  9  ^n  ascen-r 
sion  droite  0^,02496,  Tintervalle  de  deux  midis  étant 
10^,02496  9  on  trouvera  que  le  soleil  a  dû'  êhtrev  dans^  le 
plan  de  IVquateur  à  S^,i8368  après  le  midi  du  28  sep- 
tembre ,  c'est-à--dire  le  24  à  0^,1 8368  après  minuit;  et 
la  diiTérence  d'ascension  droite  du  soleil  et  de- la  Lyre  à  la 
même  époque  était  7*,  27608  +  0*, 01 291  om  7*288919. 
£n  comparant  ce  résultat  à  celui  du  21  mars'*,  on  voit 

*  que  l'ascension  droite  du  soleil  a  varié  dan)^  TintervaUe 

de  4^^9999^  ^"  ^  ^^^^  P^^  P^^^  ^^  ^^^^  heures'déti*- 
maies ,  c'est-à-dire  d'une  demi-circonférience:>  En  né- 
gligeant la  petite  différence  o*,oooo5 ,  qui  peut  ^tre 
attribuée  aux  erreurs  des  observations  ,  on  -voit  <|0e  les 
deux  points  oij  l'orbite  du  soleil  rencontré^réquatleuir ,  sont 
diamétralement  opposés  comme  ils  doivent  l'être  ef^  effet, 
l'orbite  étant  plane.  '..*.:. 

On  peut  répéter  la  même  épreuve  'sur  deas^  ]p6ints 
quelconques  de  l'orbite,  opposés  en  ascension*' droite'^ 
c'est-à-dire ,  dont  les  ascensions  droites-  diffèviKil  de  cinq 
heures  décimales ,  et  rt>n  trouvera  toujours  qu'ils  répon- 
dent à  des  déclinaisons  égales  et  opposées  df  part  et  d'aoitfli 
de  l'équateur.  On  peut  en  particulier  effectue^' aisémenT 
cette  comparaison  sur  les  observations  dâ»  9'|j|nvier  eii'i; 
juillet;  7  février  et  11  «oûtf  i*'.  mai  et  S^inoveAibre,  qui 
sont  déjà  à  très-peu  de  chose  près ,  -  dans  ifi  .  ca»  dont 
nous  parlons;  et  qui  peuvent  s'y  réduire  exactement,  d'à-* 
près  le  calcul  de  la  marche  diurne  du  soleil  à  chacune. 'de 
ces  époques.  Cette  opposition  montre  la  symétrie  parfaite 
dn  plan  de  l'orbite  de  part  et  d'auue  de  l'équateur. 
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commence  à  minuit.  Ce  changement  a  été  introdnit  inm 
les  nouvelles  tables  a&trunomiques,  publiées  par  te  Bureau 
(tes  longitudes  de  France. 

12.  Pour  achever  de  déterminer  d-ins  le  ciel  la  posi- 
tion du  plan  de  récliplique,  il  ne  nous  reste  plus  qu''à 
contiailre  l'angle  dièdre  qu'il  fait  avec  le  plan  de  l'équa- 
teur  ;  car  la  position   d'un    plan   est   d( 


iclin 


abstraclion  du 


ihquité  lie  l'écliptique. 
iuels  es,  JOS',  CS",  que  t'oi 


Dans  cette  recliercl 

mouvement  diurne  delà  sphère  célesle  qui,élanl  com 
l'éqnateur  ei  à  l'écliptique ,  n'a  aucune  influcace  sui 
positions  respectives.  Soit  C,Jig.  3  ,  le  centre  de  la 
EQ'Q«  l'équaicur,  ESe  l'ëcliplique  ,  Ee  la 
section  de  ces  deux  plans,  ou  la  ligne  des  equinoxes.  Me- 
nons un  méridien  FSQ  ,  dont  le  plan  soii  perpendicu- 
laire à  cette  commune  section.  Ce  méridien  coupera  1« 
plan  de  l'équatcur  suivant  la  droite  t^Ç  ,  l'écliptiqui 
vanl  CS,  el  l'angle  SCQ  sera  l'obliq 
qu'il  s'agit  de  délermiuer 

Or,  de  tous  les  r.iyona  i 
peut  mener  .successivement  du  centre  de  la  terre  au  soleil, 
dans  les  différens  tems  de  l'année  ,  CS  est  celui  qui  Tait 
avec  l'éqnateur  le  plus  grand  angle  :  par  conséquent  l'obli- 
quilé  de  l'icliptique  sur  l'èquateur  est  égale  à  la  plus  grande 
déclinaison  du  soleil. 

ï3.  Pour  la  connaître  avec  la  dernière  exactitude, 
il  suffirait  d'observer  la  hauteur  méridienne  du  soleil,  le 
jour  du  solstice,  si  le  solstice  arrivait  à  midi.  Cette  cir- 
constance n'ayant  jamais  Leu  que  pour  un  seul  méridien 
terrestre,  il  serait  comme  impossible  de  s'y  astreindre.  Mais 
on  doit  remarquer  que  ,  lorsque  le  soleil  approche  du  tro- 
pique ,  ses  hauteurs  méridiennes  varient  très-peu  d'un 
jour  à  l'autre ,  et  le  jour  qu'il  est  dans  son  dernier  parai- 
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lèle  ,  il  reste  presque  constamment  à  la  roéiiie  distante  ()• 
réqaateur.  Ainsi  ,  dans  quelque  lieu  que  Ton  ait  observé 
)a  plus  grande  déclinaison  du  ^oleil ,  on  pourra ,  daas 
une  première  approximation ,  la  considérer  comme  égala 
à  Tobliquité  de  Técliptique  ;  je  dis  dans  une  première 
approximation ,  parce  que  Ton  verra  bientôt  qu'il  existe 
des  méthodes,  au  moyen  desquelles  on  peut  calculer 
ce  qu'il  faut  ajouter  au  résultat  de  l'observation  difecte  , 
pour  le  ramener  h  ce  qu'il  aurait  été  ^si  l'on  eût  ob- 
servé à  l'instant  précis  /lu  solstice.  ^ 

Dans  notre  tableau  d'observations  ,  les  plus  grandes 
déclinaisons  du  soleil  sont  :i6^^o'ja.i2  et  26,07  igg.  L' obli- 
quité de  l'écliptique ,  peut  donc  être  considérée  ,  dans 
une  première  approximation ,  comme  égale  à  26*,072oS9 
pour  l'année  1807. 

On  obtiendrait  de  même  l'obliquité  de  l'écliptique ,  sans 
connaître  la  latitude,  en  observant  les  distances  méridiennes 
du  soleil  au  zénith,  dans  les  deux  solstices  ,  et  prenant  U 
moitié  de  leur  différence.  Car  les  rayons  visuels ,  menés  du 
centre  de  la  terre  aux  deux  solstices  ,  étant  dirigés  suivant 
une  même  ligne  droite,  doivent  faire  avec  l'équateur  des 
angles  égaux. 

Par  exemple,  dans  notre  tableau  d'observations,  les 
distances  du  soleil  au  zénith  dans  les  deux  solstices  sont 
8o%33570  le  2.2  décembre  1806  ;  et  28,19159  le  Skià 
juin  1807.  Leur  différence  est  52%i44ii  9  <^ont  la  moi-* 
tié  26^,07205  est  la  valeur-  très-approchée  de  l'obliquité 
en  1807. 

14.  Quand  on  connaît  l'obliquité  de  l'écliptique ,  il  suffît 
d'observer  une  seule  déclinaison  du  soleil  pour  trouver  la 
position  des  points  équinoxiaux.  £n  effet ,  en  reprenant  la 
fig,  3,  si  S^  est  la  position  méridienne  dusoleil  pour  un  certain 
jouri  on  connaîtra  par  l'observation  la  déclinaison  iS'Q^. 
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AIor»dan!i  le  triangle  npliérique  S'Q'E  rectangle  en  Q' ,  on 
aura  le  côte  S'Q'  el  l'angle  opposé  S'EQ',  égal  à  l'obliijuité 
âe  l'ccliplique.  On  poarra  donc,  par  les  règles  de  Vd  trigo- 
nométrie sphériqae  calculer  le  côté  EÇ'  qui  est  Tascennon 
«Iroile  du  soleil  par  rapport  an  point  équinoxial  E  (*). 

Si  de  plus  on  observe,  le  même  jour,  la  diffcrertce  d'ascpn- 
sioti  droite  entre  le  soleil  et  une  étoile,  qui  passe  au  méri- 
dien après  lui,  et  (ju'on  ajoute  au  résultat  l'arc  Q'E, 
ca  aura  l'aKcennion  drorie  de  l'étoile  ,  par  rapport  an  point 
équinaxial£.  La  position  de  ce  point  sur  l'équateur  sera 
donc  trcâ-rigourensement  déterminée  ,  ainsi  tjue  celle  de 
l'éqoinoïe  opposé  e,  qui  en  est  à  200°  de  distante.  On 
Tépétcra  cette  opération  un  grand  nomlire  de  fois,  pour 
les  mêmes  éloîfes  ,  afin  d'éviter  les  petites  erreurs  que  les 
observations  comportent;  puis,  prenant  une  moyenne  entre 
tous  les  résutlntn,  on  connaiira  la  distance  de  l'éipii- 
iHiye  à  chaijue  étoile,  et  par  toiisétfuent  la  position  de  la 
lignn  des  équinoxes  a»ee  une  extrême  précision. 

i5.  Une  ligne  droite  perpendiculaire  an  plan  de  l'éclip- 
bque  et  menée  ^r  le  centre  de  la  terre,  s'appelle  l'aie 
et  Véclipiiifut ,  par  analogie  avec  l'axe  de  Tc^quatenr.  Le» 
deux  points  opposés,  où  cette  droite  prolongée  pcrre  U 
sphère  céleste  ,  s'appellent  les  piles  de  l'écUpHtjue.  On  ap- 
pelle pôla  borinl  celui  qui  esl  situé  du  côté  boréal  de 
l'éqiiateur  ^  l'autre  s'appelle   le  pèle  atutral. 

Les  aies  de  l'équateur  et  de  Técliptlque  étant  tons 
4ctti  perpendiculaires  à  leurs  pians  respectifs,  l'angle  qu'ils 
forment  entre  eu?£  est  égal  à  l'inclinaison  de  ces  plans 
«il  à  26*, 0720  en  fïn  i8o7.    Ainsi ,  la  distance  ar»cul;iire 


;-)  soii 


robtlquilé   de    l'écllptique,  d  1.1  iléclinaisoa  du  soleil  , 
JroiiG.    D'aprïS  la  note  i\e  In  pogf  16  ,  la  (briiiiilecsi 


k 
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àe»  pôks  de  '  récliptique  au  plan  de  rëcjaaCeur,  est 
égale  à  f  oo**  —  ^6^,0720  ,  ou  à  yS^gaSo. 

lies  âe«%  pafallèics  célestes  qui  ont  cette  décHnaison 
^  part  et  d7«utre  (te  ré^ateur ,  se  nomment  pour  cette 
rabon  eerêh»  p&lairts. 

Il  est  £icfle  de  trouver  le  Keit  des  pôles  de  IVclip- 
thpie  dans  le  ciel  ;  ear  on  confnit  àé^  les  parallèles , 
Mr  les^els  ils  sent  pttcé».  dfe  sait  de  plus  qcr^ils  sont 
dans  un  ndénie  plan,  perpendkcilaîre  à  Téquatenr  et  à 
PécTiptiqoe ,  par  ccmsëqtrent  aussi  perpendiculaire  h  la 
ligne  des  ëquinoxes.  La  trace  de  ce  plas  sur  réquateur 
sera  donc  k  100*  de  (Kstance  des  points  équinoxiaux  ; 
ainsi  l'ascension  droite  dii  p6le  austral  de  Fécliptique 
aerar  ie,  100^  ^  celle  du  pAle  boréal  de  .Hoo*  ;  ces  ascen- 
si««M  droites  étant  comptées  depuis  Téquinoxe  du  prin- 
tests  ^  el  dWcident  en  drienC ,  dans  le  sens  du  mou'- 
▼ement  propre  du  soleil  (*). 

Le  pôle  boréal  de  l'écliptiqne  est  le  seul  que  noms  pnis- 
mns  appetceroir  en  Enrope.  11  est  maintenant  situé  dans 
la  coBsteBaticm  do  Dragon  ,  etitre  deux  étoiles  que  l'on 

(*)  Ces  résultau  sont  encore  représenléi  àanm  la  Jig.  5.  CP  est 
Taxe  de  l'^naleur,  P  son  pôle  boréal  que  nous  voyons  eo  Eu- 
rope :  de  même  P'CP"  est  Taxe  ]»erpendicu]aire  à  Fécliptique ,  dont 
J^  en  le  pôle  boréal  et  P"  le  pôle  austral.  Le  point  E  représente 
Féquînoxe  du  prihtenis  ,  et  le  point  e  Téquinoxe  ^Tautomne.  Cela 
posé,  si  Tonconçoit  le  méridien  qui  passe  par  les  deox  axes  CP  ^ 
CPy  il  est  évide^  qê^il  ooupen  réquateur  soiTânt  la  ligne  Q^ 
perpendiculaire  à  la  li^e  des  équinoxes  ;  et  en  projetant  les  points 
P'jP**  sur  l'équateur,  par  le  moyen  des  cerdes  bonices  qui  leur 
correspondent ,  il  est  visible  que  rascension  droite  du  point  P^*  ou 
du  pôle  austral  de  Fécliptique  comptée  du  point  E  ^  sera  égale  â 
Tare  QE  ou  à  loo^ ,-  tandis  que  rascension  droite  du  point  opposé  P\ 
c^cst-à-dire ,  du  pôle  boréal,  comptée  du  même  équinoxe ,  sera  égal*- 
i  EQcq^  ou  590». 
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nomme  Ç  et  f'.  Il  est  un  peu  plus  ^rès  de  la   dernière 

étoile. 

i6.  La  position  de  Torbe  solaire    étant  ainsi  complè-* 

tement  déterminée,  on  peut  calculer  le  lieu  du  soleil  dans 
l'écliptique ,  diaprés  la  seule  connaissance  de  sa  déclinai- 
son ou  de  son  ascension  droite.  £n  effet ,  considérons  dç 
nouveau  le  triangle  sphérique  S'EQ'  Jig,  3.  La  position 
du  soleil  est  déterminée  par  Tangle  S' CE  que  forme  le 
rayon  visuel  S'C  avec  le  signe  des  équinoxes.  C'est  ce  que 
Ton  nomme  la  longitude  du  soleil.  Or ,  cet  angle  ou  Tare 
ES'  qui  le  mesure  est  facile  à  calculer,  lorsque  Ton 
connaît  l'obliquité  de  l'écliptique  et  la  déclinaison  ou  l'as-' 
cension  droite  du  soleil  (*). 

17.  En  répétant  chaque  jour  la  tnéme  observation  et 
le  même  calcul  ,  on  connaîtra  successivement  les  angles 
décrits  par  le  soleil  sur  l'écliptique,  à  partir  de  l'équinoxe  ^ 
ou  les  longitudes  du  soleil. 

Ces  longitudes  se  comptent,  comme  les  ascensions  droites, 
depuis  l'équinoxe  du  printems  ,  et  de  o**  à  4oo** ,  *dans  le 
sens  du  mouvement  du  soleil.  En  prenant  leur  différence 
d'un  jour  à  Pautre ,  on  connaîtra  la  marche  diurne  de  cet 
astre  sur  le   plan  de  l'écliptique. 

Quand  on  aura  réuni  un  grand  nombre  d'observations 
àt  ce  genre  ,  on  pourra  en  former  des  tables  qui  indique- 
ront d'avance,  pour  chaque  jour  et  chaque  instant  du  jour^ 
la  longitude  du  soleil  ,  à  partir  de  l'équinoxe  ,  et  sa  dé- 
clinaison. Ce  seront  des  tables  du  soleil.  On  pourra  ,  si  l'on 

■  ■  ■ 

(*)  Soit  a»  l'obliquité  de  Fécliptiquc,  a  TascensiOQ  droite,  d  la 
déclinaison  observée ,  /  la  longitude  du  soleil  que  Ton  cherche.  Selon 
qu'on  Tondra  la  déduire  de  la  déclinaison  ou  de  Tasceusion  droite  ,  ou 
emploiera  Tune  ou  Fautre  de  ces  formules 

sin  d  ,         tang  a 

ttn/=-^ y       tang/  =      ^     • 

ttQ  »  COS   » 
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veut ,  les  calculer  en  tems  sydéral  compté  depuis  le  passage 
du  point  équinoxial  au  méridien  d'un  lieu  déterminé.  Oa 
Lien  si  l'on  veut  on  peut  les  calculer  en  tems  moyen  ,  en 
fixant  l'origine  de  ce  tems  à  un  phénomène  astronomique 
connu.  C'est  ce  que  font  les  astronomes  ^  comme  nous 
l'avons  déjà  annoncé.  Dans  ces  tables ,  les  différences  des 
longitudes,  d'un  jour  à  l'autre,  pourront  être  très-exactes, 
parce  qu'elles  redeviennent  les  mêmes  chaque  année ,  et 
qu'elles  se  reproduisent  dans  le  même  ordre,  ce  qui  per- 
met de  les  corriger  avec  le  tems.  S'il  reste  quelqu'incer- 
titude  ,  elle  portera  donc  sur  V époque  à  laquelle  le  soleil 
aura  eu  telle  longitude;  par  exemple  ,  sur  l'instant  de  l'é— 
quinoxe.  11  pourra  aussi  rester  quelque  doute  sur  la  véri— 
table. Valeur  de  l'obliquité.  Ainsi,  podr  perfectionner  les 
tables  ,  il  faudra  s'attacher  à  rectifier  ces  deux  élémens, 

La  recherche-  des  mou vemens  du  soleil  a  donc ,  comme 
tous  les  problèmes  d'astronomie,  deux  parties  très-dis— 
tiilctes  ;  la  formation  des  tables  ,  d'après  les  premiers 
résultats  observés;  la  correction  de  ces  tables,  en  sup» 
posant  leurs  élémens  à-peu-près  connus. 

i8.  Le  premier  que  l'on  cherche  à  bien  déterminer 
est  l'obliquité  de  l'érliptique.  Quinze  jours  avant  et  après  x 
le  soUtice ,  l'astronome  commence  à  observer  les  hauteurs 
méridiennes  du  soleil  avec  ^e  mural,  ou  mieux  encore  avec 
le  cercle  répétiteur,  pour  en  conclure  les  déclinaisons. 
Celle  qu'il  observe  le  jour  du  solstice ,  serait  la  plus  grande 
possible ,  si  le  solstice  arrivait  à  midi  ;  mais  il  peut  arriver 
un  demi-jour  plutôt  ou  plus  tard  :  dans  cet  intervalle 
]a  longitude  change  d'environ  o%55 ,  en  supposant  le  mou« 
vement  du  soleil  de  ]%i  par  jour,  ce  qui  est  à-peu~près 
sa  valeur  moyenne.  Or,  o°,55  d'erreur  sur  la  longitude 
ne  donnent  que  o°,oo20  d'erreur  sur  la  déclinaison  solsti- 
ciale  ,  parce  que  très-près  du  solstice ,  les  déclinaisons  du 
soleil  devenant  perpendiculaires  à  l'écliptique ,  un  petit 
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changement  tut  la  longitude  en  produit  un  lic:)uroup  phis 
faible  sur  la  d inclinaison.  Telle  est  Jonc  la  plus  grande  erreur 
que  l'on  puisse  continetlre  en  dtitcrminant  directement  la 
(Ifclinaixon  •oisticiale  par  une  obsen-alion  faite  le  jour 
même  du  solstice  (*). 

Mais  on  peut  corriger  cette  erreur  en  calculant,  d'après 
Us  tables  déjà  faites,  1»  quantité  dont  le  soleil  est  en- 
core éloigne  du  solstice  h  l'instant  on  on  l'a  observé; 
«r  de  là  on  peut  conclure  avec  beaucoup  d'exactitude  ce 
qui  manque  à  sa  déclinaison  pour  alteindrc  la  déclinai— 
eon  solsticiale.  En  ajoiilant  cette  quantité  s  la  déclinaison 
observée  le  jour  même  du  solstice  on  aura  la  déclinai- 
son solsticiale,  c'est-à-dire,  l'obliquité  de  l'écliptique  , 
avec  toute  l'exactitude  qu'on  peut  attendre  Je  l'observa- 
tion ;  avec  la  m^me  précision  que  si  le  solstice  fût  arrivé 
a  midi  m^me.  Le  calcul  de  cette  réduction,  comme  celui 
des  hauteurs  observées  près  du  méridien ,  n'exige  pas 
des  données  bien  prijciees:  il  suffit  que  l'on  connaisse 
approximativement  l'obliquité  de  l'écliplique  et  la  longi- 
tude du  soleil. 

On  peut  faire  un  semblable  calcul  pour  tes  jours  qui 
précèdent  et  pour  ceuic  qui  suivent;  toujours  avec  la  même 
exactitude.  On  peut  donc  ainsi  réunir  les  obse 
ao  et  3o  jours,  les  réduire  au  solstice ,  par  le  s 
tables;  et  le  résultat  moyen  déduit  de  leur  ensemble,  don- 
nera la  déclinaison  solsticiale  avec  la  dernière  précision  , 
sur-tout  en  calculant  les  réductions  au  solstice  par  les 
tables  modernes  qui   sont  déjà  si  parfaites. 

L'obliquité  de  l'écliptique ,  déduite  de  ces  observa- 
tions,  est  encore  assujetie  à  une  cause  d'erreur  e)ii[^- 
mement  petite  à  la  vérité  ,  mais  dont  il  faut  toutefois 
la  dépouiller   pour   obtenir   la   dernière    exactitude.   Cette 


(*)  Cette  propDsi 


«  de  U  page  5o. 
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fCTÇur  tient  à  çf  que  la  route  du  soleil  dam  le  cîel ,  ou 
réclîptiqoe  ,  n'^t  pas  iout-à-fait  plaoe.  CependUnt 
comnitf  cet  écart  est  extrânMmeiit  petit,  1^  astro-* 
xiomes  conservent,  pour  plus  de  simplicité ,  Pidée  d'une 
orbite  plane ,  et  ils  regardent  les  écarts  du  soleil  au— 
dessus  et  au-dessous  de  ce  plan,  comme  de  petites 
inégalités  dont  ils  tiennent  compte,  de  manière  à  ra- 
mener toujours  cet  astre  par  le  calcul  dans  Iç  plan 
de  l'éciiptique.  £n  «Het,  c^tt^  réduction  rend  toutes 
lu  abfeneatioiis  comparables.  I^a  ibé«ric  de  TaliFaccioa 
•  bit  <>onmiMfit  que  cet  pctkcs  oscillatîons  «ont  dues  à 
r««i«A  éBt  4à  lune  et  des  ptan^es  cpii,  déplaçant  uif 
peu  le  centre  de  la  terre ,  le  font  sortir  du  plan  de  réclîp- 
tique ,  et  y  causent  les  petits  dérangemens  que  nous 
repoitons  «u  seleii,  parce  que  nous  nous  croyons  immo- 
biles, 4e  âoite  qne  cet  astre  nous  semble  les  éprouver 
en  sens  contraire.  £n  même  tems ,  la  théorie  a  donné 
la  loi  de  ces  dérangemens ,  et  on  les  trouve  dans  les  tables 
du  soleil ,  sous  le  titre  de  mowement  du  soleil  en  lad-- 
tude.  Comme  ils  affectent  la  déclinaison  de  cet  astre , 
leur  leffel  se  porterait  en  entier  sur  l'obliquité  conclue 
des  déclinaisons  solsticialcs ,  et  par  conséquent  il  faut 
d'abord  en  dépoutller  ces  dernières  pour  obtenir  Pobli- 
qtrité  TériiaMe. 

Enfin, pouT  ramener  tousles  résultats  à  des  termes  exac-* 
tement  comparables ,  il  faut  encore  les  corriger  des  petites 
variations  >périodiqnes  que  l'oblîqttîté  subit,  et  qui  tantôt 
Taugmentent ,  tantôt  la  diminuent.  Nous  parlerons  plus 
loin  de  -ces  petites  oscillations.  £n  attendant,  dn  peut 
concevoir  qu'il  ûrnt  en  tenir  compte  pour  avoir  les  v»-»* 
leurs  de  VeUifuêié  moyenne  ,  qui  seules  sont  ^comparables 
entre  elles. 

C«st  par  cette  nioilio4«  9  -ainH  corrigée^  et  4ppUqi}éç 
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avec  tout  le  soîn  imaginable  ,  que  M.  Delambre  a  trouva 
l'obliquité  moyenne  de  Pëcliptique  pour  1800 ,  égale  à 
26,07815.  C'est  aS'^.ay^Sy//  en  mesures  sexagésimales  (*). 

I 

19.  Passons  maintenant  aux  équinoxes  :  pendant  un  mois 
entier,  moitié  avant,   moitié  après  l'cquinoxe,  on  observe 

(^)  Soit  DJbi.  déclinaison  du  soleil  déduite  de  sa  hauteur  méri- 
dieune  obserrée  à  une  ëpoque  peu  distante  du  solstice  ;  soit  «  robli- 
quilé  de  Tédiptique  ,  et  Z  la  longitude  du  soleil  correspondanit  k 
la  déclinaison  D,  Cela  posé  ,  dans  le  triangle  sphérique  rectangle 
formé  par  la  longitude  //  ,  la  déclinaison  D  et  l'ascension  droite ,  la 
pro]K)rtionnBUté  des  sinus  des  angles  à  ceux  des  côtés  opposés"  don- 
nera ,  conune  dans  la  note  de  la  page   26, 

sin  D  =  sin  m  sin  L, 

Si  Tobsenration  tombait  à  l'ii^tant  même  du  solstice ,  la  dédinaicon 
du  soleil  serait  exactement  égale  à  l'obliquité  de  rdcliptique ,  et  sa 
longitude  serait  égale  à  un  angle  droit  ^  on  aurait  donc  alors  Z)  =  » 
et  Z  =:  looo^  mais  puisque,  par  supposition,  Tobseirvalion  est  faite 
très-près  de  cette  époque,  on  aura 

/>  =  «  —  /?',      L  =  loo»  —  L\    * 

/>'  et  L"  étant  de  très-petites  quantités.  En  substituant  ces  Taleurs 
dans  la  relation  précédente ,  elle  devient 

sin  w  cos  D*  —  GOs  w  .  sin  D'  =  sin  «  .  cos  L^» 

En  mettant  pour  cos  IX  et  cos  L' les  valeurs  équivalentes  i  —  a  sin»  j  lïy 

I  -^2sin»^  L\  le  terme  sin  »  se  détruit  dans  les  deux  membres:  et 

en  changeant  tous  les  signes  de  Téquation  et  divisant  par   cos  »,  il 

reste 

a  tang  »  sin»  5  /y  4-  sin  />'  ■=  a  tang  «•  sin»  5  X'. 

A  Pinspection  de  cette  équation ,  on  voit  que  sin  D  '  est  une  fraction 
très-petile  de  Tordre  de  sin»  5  X' 5  par  conséquent,  siu»j/>''c8t 
uue  fraction  encore  bien  plus  petite.  En  la  négligeant  par  rapport  à 
la  première ,   nous  aurons  d^une  manière  fort  approchée 

sin  Z>'  =  2  tang  «  sin»  5  L\ 

HaîI  veut-on  pousser  plut  loin  rapprozigaatioD  ^  œ  qui  est  quelque- 
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chaque  jour  la  hauteur  du  soleil  aux  environs  du  mëridien 
avec  le  cercle  répétiteur ,  et  Ton  en  conclut  la  déclinaison 
méridienne  pour  chaque  jour.  Avec  cette  déclinaison  et 
Tobliquitc  connue ,  on  calcule  la   longitude  du  solciL 

Cette  longitude  ,  étant  comparée  avec  celle  que  don- 


irt« 


ibis  nécessaire  quand  la  dëclinaison  obserT^c  est  éloignée  de  8  ou  lo^ 
du  solstice  7  II  n'y  a  qu''à  considérer  que  la  valeur  exacte  de  sin  IX  est 

«In  /)'  =:  2  lanf;  #  sin»  f  Z'  —  a  lang  «  sin*  t  D\ 

Si  la  valeur  de  sin  Z)',  donnée  par  le  premier  terme  seul ,  n'est 
pas  tout-à-fait  exacte ,  du  moins  elle  le  sera  assez  pour  qu'*on  puisse  la 
substituer  dans  le  dernier  terme  ^tang  #  bin>  |  Z/,  qui  est  bien  plus  petit 
que  le  premier.  On  pourra  même  ,  dans  cette  sulistitulion  ,  prendre 
pour  sin  h  D'  la  valeur  ^  sin  D\  ce  qui  revient  à  substituer  le  rap- 
port des  arcs  à  celui  des  sinus  :  on  aura  donc  aussi,  relativement 
à  ce  dernier  terme ,  sin  5^  /)'  =  tang  <*  sin»  ^  L'  -,  et  cette  valeur 
étant  en  effet  substituée  dans  Féquation  précédente  ,  on  a ,  par  cette 
seconde  approximation , 

sin  Z)'  =  a  ung  u  sin*  j  X'  —  a  tang'  «  sin^  j  L'. 

Cette  valeur  de  sin  D*  sera  suffisamment  exacte ,  même  à  20<^  da 
solstice ,  c^est-à-dire ,  quaud  même  on  aurait  L'  =  ao<>. 

Au  moj'en  de  cette  formule ,  on  peut  aisément  réduire  au  sols-* 
tice  vaa^  observation  de  liauteur  méridienne  du  soleil  faite  avant  ou 
après  cette  époque  9  mais  toujours  à  un  intervalle  peu  éloigné.  Pour 
cela ,  on  calculera  par  les  tables  astronomiques  déjà  formées ,  quelle 
a  dû  être  la  longitude  du  soleil  à  Tépoque  de  FdSservation  ^  ce  sera 
la  valeur  de  X  :  on  la  retranchera  de  ioo<> ,  et  le  reste  sera  -  L\ 
ou  la  distance  du  soleil  au  solstice  à  l'époque  de  Inobservation.  Con- 
naissant U ,  on  aura  tout  de  suite  D  '  par  la  formule  précédente  ; 
et  D*  ajouté  à  la  déclinaison  observée  D ,  donnera  la  déclinaison 
•olsticiale  D  -f>  D\  précisément  comme  ai  on  Tèût  observée  à  Tins- 
tant  du  solstice  même. 

11  est  évident  que ,  dans  cette  manière  d'opérer ,  il  ne  peat  j 
•voir  d'incertitude  que  sur  la  valeur  de  L'  donnée  par  les  tables 
qi^  DOUi   snpposODt  imparÊdtet.  Soppotont  donc  que  cette  valeur 
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nent  les  tables  ,  fait  connaitie  l'errenr  dont  ces  labiés 
aonl  affeaépï.  Or,  d'après  l'ensemble  d'observations  sur 
Icsijuctles  eties  sunl   construites,  su*'— tout  d'après  la  régu- 


la li«i  i'iut  L'  «oh  i'  -«-  e  =  i",  e  élani  l'erreur  que  tes   lablei 

EOmporlent  f  «t  pour  voir  l'aJiërjitioD   tfui  en  rûultei^  uu*  ^',  bw— 
none-nou»  au  premier  leroie   tU  sm  D'  ijui   doHBe 

Mainicnant,   si    l'un   huppoBe   cjue  la  suLstîLulion   iLt   L"    pour   i' 
uhaoge  Zt'  cil   ZJ",  ou   aui3    de  Iiièule 

Itetranctaiil    cp»    l'pusi   pgualionj  I'udp    de   l'aune,  et  metlani  poux 
lin  difSireaccs   îles   sinus    Uun  i;iWra  en  ronciioiu  de  i»  dilTéienix 


.1.» 


,«|{0"—-fl')«»â  (//  +  «-;  =  ta 


i(t"-f)>mHt"+£'). 


i>"  —  i7  est  l'erreur  de  la  dëcUnaûon  aahù 


l'erraiir  /."  —  L'   da  la  limgitude.    Si    oou*  nous  bornons   juut   pre- 

à  culuide  leuta  ainas.Ou   pourra  ensuite  &ire  L"=L'  et  D"  =  D' 

iliiis  l«g  autres  lernies  de  L'éiiualion  j  un  aura  aiuù 


On   peut   eneoPe    simplifier    Tin    peu  ente   eiprrssioii    eu   subaliti 
ruriitG   3o  di^iKiiniaaieur  cm  /^"  ;    cardans  ce    L'aWl  nuui  nous! 

nons  à  la  première  piiiBMUPe    de  sin  !ï\  et  eomnie 

cos  n"  =  I  —  3  «in'  I  -C"  ,  on  Toit  ([ue  la  diflïreaeB  de 
l'unité  eut  de  l'ordre  des  tenues  que  noui  n^^ligeoni.  On 
aioii ,  par   UTW  npproîlïnialioil   ludiianle  , 


D"  i 


-  D-  = 


ni'. 


On  -Tait  par  oMte  btinula  que  l'erreur  de  la  dedinaJACa  ctf 
bien  moindre  que  l'erreur  c  de  la  longitude  ,  puùque  mille-ci  tu 
Hiul^ioe  pur  le  feirteur  sio  L" ,  qui  eit  trÈï-peiit  dans  le*  oliaer- 
«ulioni  tiiiea  à  peu  de  di*tance  du  lûlitice  ,  et  qui  devient  iiiÀ 
«u    aolaticc  Taknt^    F«ur   «s    «i^rûïei    l'iuHutoca  ,    lupptauw   qw 


■ 
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krité  des  formules  algébriques  ,  sur  lesquelles  elles 
sont  calculées  ,  il  est  évident  que  Terreur  qu'elles  rotn— 
portent  ne   peut    pas  varier   brusquement  d'un    jour  à 

Fon  D^ait  y  pour  évaluer  £'%  que  des  tables  impariaiieft ,  qui 
puissent  donner  une  erreur  d'un  demi -jour  sur  JUnstant  du  sols- 
tice ,  et  par  conséquent ,  une  erreur  de  o*.55  sur  la  longitude  { 
de  sorte  qu^on  ait  e  =  o<>.55  :  alors  il  £iudrait  se  borner  à 
observer  le  plus  près  possible  du  solstice ,  par  exemple ,  le  jour  da 
solstice  même.  Dans  ce  cas  la  distauce  au  solstice  étant  au  plus  d''un 
demi-jour ,  il  est  clair  que  I^  serait  au  plus  ^gal  à  o^  55 ,  elk  supposant 
le  mouvement  diurne  du  soleil  égal  à  i**,!  comme  nous  Tavons  fiiit. 
dans  le  texte.  Dans  ces  suppositions  exagérées ,  on  aurait 

D"  —  /)'  =s  o<>.55  .  sin  .  00.55  .  tang  260.0720  , 

en  prenant  a6'*.0730  pour  Tobliquité  de  Técliptique.  Cette  formule  , 
évaluée  numériquement  ,  par  les  tables  trigonométriques ,  donne 
Z>' —  X)"^  00,00206  ,  ou  6''o^7  en  mesures  sexagésimales. 

Mais  si  an  lieu  d'employer  de  pareilles  tables  pour  calculer  L**  ^ 
OQ  en  emploie  d^autres  moins  imparfaites ,  dont  Terreur  soit  100  fois 
plus  petite  et  ne  s'élève  qu'à  oo,oo55 ,  Texreur  de  la  déclinaison  solsti- 
eialé  y  conclue  d^une  observation  faite  le  jour  mépie  du  solstice  ,  devien- 
dra aussi  100  fois  moindre  ,  et  sera  réduite  à  o'^ocooaoô,  ou  o'\q&j 
en  mesures  sexagésimales,   quantité  déjà  prcsqu^insensible. 

Une  erreur  de  o°,oo55  sur  la  longitude  du  soleil  répond  à  5'  de 
tems  décimal,  ou  à  0^^.0500,  à  raison*  de  i^^i  pour  un  jour.  Dans 
nos  tables  astronomiques  actuelles  ,  Terreur  en  tems  s^élève  bien 
rarement  k  o^.ooo5o  ^  ce  qui  réduit  proportionnellement  Terreur  m 
de  la  longitude  à  oo.oooo55  ,  en  sorte  qu'*à  distance  égale  du  solstice  ^ 
elle  est  100  fois  moindre  que  la  précédente.  Uerreur  correspondante 
de  la  déclinaison  solsticiale  deviendra  donc  aussi  100  ibis  plus  petite  , 
c^est>à-dire ,  quVlle  se  trouvera  réduite  à  o*>.oooooo3o6 ,  quantité 
tout-à-(àit  insensible.  £n  raison  de  cette  petitesse,  on  peut  ne  pas 
borner  les  observations  au  jour  m^me  du  solstice  ,  comme  nous  vcnc^s 
de  le  supposer.  On  peut  les  étendre  jusqu'à  quinze  jours  avant  et  après  le 
solstice  y  sans  que  Terreur  des  tables  devienne  sensible  par  la  réduction. 

On  trouvera  à  la  fin  de  ce  livre  un  exemple  numérique  de  c«s 
rédactions  au  solstice. 

a.  & 


asthosomie 
l'aulre  ,  et  qu'elle  duit  ainsi  rester  à~pcu-pip 
pendant  le  court  intervalle  de  quelques  jour, 
lifs.  Si  donc  l'observai  ion  de  hauteur  méridienne  à  laquelle 
00  compare  les  tables  pouvait  être  supposée  tt3Ut~à— lait 
exacte,  la  correction  qui  s'en  déduirait  pourrait  être 
encore  appliquée  à  tous  les  jotirs  suivans  ;  et  avec  les  tabltt 
ainsi  corrigées,  on  pourrait  calculer  esaclement  l'instant  dt 
l'équinoxe.  Mais  comme  en  ne  peut  pas  espérer  qu'un* 
seule  observation  de  hauteur  donne  l'erreur  des  tables 
avec  toute  la  précision  requise  ,  on  répète  les  obser- 
vations de  hauteur  plusieurs  jours  avant  et  après  l'équî- 
noxe ,  comme  nous  l'avons  dit;  et  chaque  observatioK 
étant  calculée  à  part,  donne  une  valeur  de  l'erreur  des 
tables  solaires.  On  a  ainsi  20  ou  3o  observations  de  cette 
erreur,  qui  s'accordent  à  très-peu -près  ,  et  l'on  prend 
une  moyenne  arithraélique  entre  elles.  Avec  les  tables, 
corrigées  de  cette  erreur  moyenne  en  longitude ,  an 
calcule  l'instant  de  l'équinoxe ,  ce  qui  est  facile  ,  puisqo'i 
cet  instant  la  longitude  doit  être  o  dans  un  éqninose 
de  printems,  ou  200°.  dans  un  équinoxe  d'automne  Dans 
ce  calcul,  il  faut  entendre  que  les  tables  ont  égard  aux 
petites  perturbations  qui  écartent  le  soleil  de  sa  marche 
uniforme  ,  et  particulièrement  à  la  petite  inégalité  qui 
le  fait  osciller  de  part  et  d'autre  du  plan  de  l'écliplique , 
comme  nous  l'avons  dit  en  parlant  de  l'obliquité. 

Si  l'on  ne  veut  pas  se  servir  des  tables  ,  on  verra  par 
la  comparaison  des  distances  au  zénith  observées  chaque 
jour,  ^  quelle  heure,  de  quel  jour,  la  distance  du  soleil 
au  zénith  aura  été  égale  à  la  hauteur  du  pSle.  Ce  sera 
l'instant  de  l'équinoxe.  C'est  ainsi  que  nous  en  avons 
usé  plus  haut.  Mais  cette  méthode  pour  être  tout-à-faït 
admissible,  exigerait  une  interpolation  fort  exacte,  qui 
fierait  peut-être  moins  commode  que  le  calcul  rigoureux 


k 
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fondé  sur  les  tables ,  et  les  astronomes  ne   s^en  servent 
point. 

20.  Ces  méthodes  supposent  toujours  que  Ton  connaît 
exactement  la  distance  de  Téquateur  au  zénith  du  lieu 
où  ron  observe  ,  c^est^à-dire ,  la  latitude.  Cependant 
on  pourrait  craindre  qu^il  ne  restât  encore  à  cet  égard 
quelque  incertitude.  Pour  la  faire  disparaître  ,  on  observe 
de  même  Péquinoxe  opposé,  et  on  prend  un  milieu  entre 
les  erreurs  des  tables  qui  en  résultent.  11  est  visible ,  en 
effet  j  que  Terreur  de  la  latitude  étant  la  même  dans 
les  deux  équînoxes ,  a  sur  la  longitude  du  soleil  une  in^ 
fluence  contraire  selon  que  cet  astre  monte  ou  descend 
vers  l'équateur. 

ai.  Maintenant  que  nous  savons  déterminer  avec  la 
plus  grande  exactitude  la  position  des  équinoxes  et  des 
solstices ,  nous  pouvons  considérer  l'arrivée  du  soleil  dans 
ces  points  du  ciel,  comme  des  phénomènes  astronomiques 
propres  à  établir  de  grandes  divisions  du  tems ,  qui  se 
subdivisant  elles-mêmes  en  périodes  plu^  petites  ,  permet- 
tent de  fixer  facilement  les  époques  des  événemens  histo- 
riques, et  de  désigner  commodément  tous  les  instans  de 
la  durée.  Cette  belle  application  de  l'astronomie  va  nous 
occuper  dans  le  chapitre  suivant. 
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CHAPITRE    Iir. 

Du   Calendrier. 

22.  C'est  le  mouvement  du  soleil  cjui  détermine  les 
diverses  périodes  employées  dans  la  société  pour  la  dis- 
tribution du  tems.  Le  choix  de  ces  périodes  et  l'ordre  de 
celle   (tistribulion    composent   ce   ijue   l'on   appelle  le  ca~ 

a3.  Le  lems  que  le  soleil  emploie  à  revenir  au  même 
éqtiîno\e  ,  ou  en  général  au  m^mc  point  de  l'érliptîqiie  , 
ibrme  l'année  tropique.  Sa  durée  a  de  tout  tems  inlére&sê 
ks  hommes.  C'était,  en  effet,  une  mesure  naturelle  des 
travaux  qui  demandent  de  longs  intervalles,  et  qui  dépen- 
dent du  changement  de:s  saisons:  sa  connaissance  était 
nécessaire  pour  l'agricullnre,  le  commerce  et  les  voyages; 
aussi  a-I-on  mis  beaucoup  de  soin  à  la  déterminer. 

Ce  qui  se  présente  d'abord  de  pîns  simple  ,  c'est  de 
savoir  combien  Tannée  contient  de  jours  solaires,  sans- 
avoir  égard  à  leur  inégalité.  Pour  le  connaître,  il  suf- 
firait de  tracer  sur  un  plan  Korisontal  une  méridienne  ,  d'y 
planter  un  style  vertical  de  longueur  invariable,  et  d'exa- 
miner tous  les  jours,  à  midi,  la  longueur  de  l'ombre. 
Le  jour  où  elle  atteint  sa  plus  petite  longueur  serait  celui  du 
solstice  d'été,  et  le  nombre  de  jours  écoulés  entre  deux 
retours  consécutifs  du  soleil  au  même  solstice,  donnerait  la 
durée  entière  de  sa  révolution.  On  trouverait  ainsi  que 
l'année  tropique  contient  environ  trois  cent  soixante  cinq 
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îours  9  et  c'est  par  cette  méthode  que  les  premiers  astro- 
nomes paraissent  l'avoir  observée. 

On  a  pu  se  borner  d^abord  à  ce  résultat  ,  mais  soit 
inexactitude  n'a  pas  dû  tarder  à  devenir  sensible,  par  l'ac- 
cumulation des  erreurs.  En  observant  le  même  solstice 
pendant  plusieurs  années  consécutives ,  on  le  voit  arrivée 
plus  tard  qu'il  ne  dçvrait ,  si  Tannée  était  exactement  de 
365  jours  ;  Terreur  est  de  quinze  jours  en  soixante  ans» 
On  a  connu  par  là  ,  que  Tannée  était  plus  grande  d'un 
quart  de  jour  qu^on  ne  l'avait  faite  d^abord  ,  et  Ton  a  pris 
pour  sa  durée  365^,2:5. 

Cette  valeur,  beaucoup  plus  approchée  que  la  précé- 
dente j  est  encore  bien  loin  d'être-  exacte.  Hipparque  , 
en  comparant  une  observation  de  solstice  faite  par  lui* 
même,  avec  une  autre  faite  par  Aristarque,  cent  qua- 
rante-cinq ans  auparavant ,  trouva  que  le  dernier  solstice 
était  arrivé  un  demi-jour  plutôt  qu'il  n'aurait  dû ,  si  Tan- 
née eût  été  de  SGS'jsS  ;  c'était  donc  o^,5  d'erreur  en  cent 
quarante-cinq  ans  ,  ou  o'oo345  par  année  ;  de  là  résulte  la 
longueur  de  l'année,  égale  à  365% 24655.  ' 

^4.  Cette  valeur  elle-même  a  besoin  de  corrections ,  et 
la  véritable  année  moyenne,  telle  que  la  donnent  les  der- 
nières tables  de  M.  Delambre  est  égale  à  365.,  242264. 
L'erreur  des  anciennes  évaluations  tient  sur-tout  à  l'inexac- 
titude des  observations  des  solstices.  £n  effet ,  les  hauteurs 
méritiiennes  du  soleil,  croissant,  vers  cette  époque,  par  des 
degrés  insensibles;  l'ombre  du  style ^uil  les  mêmes  périodes ^ 
et  il  est  impossible  de  reconnaître  exactement  l'instant  où 
le  soleil  doit  arriver  au  solstice.  On  évite  cet  inconvénient 
en  déterminant,  par  observation  ,  deux  époques  dans  les- 
quelles la  hauteur  méridienne  du  soleil  est  exactement  la 
même  y  et  toujours  croissante  ou  décroissante    également:^ 
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I^'inleiralle  ie  ces  deux  époques  donne  la  durée  moyenne 
de  la  révolution  entière  Ju  soleil.  C'eÉl  sur-tout  vers  le» 
équiDOxcs  que  ce  genre  il' observa lloci  se  fait  avec  le  plus 
d'avantage,  parce  qu'alors  Ifs  liauteurs  méridiennes  (lu-soleil 
cliangenl  très-sensibletnenl  d'un  jour  à  l'autre.  Jkussi  Hip— 
parque  observa-t-il  plusieurs  équiaoxes  clans  cette  inteiition.- 
Jdais l'imperfection  de  ses  insUomens  était  Irup  grande  pour 
qu'il  put  conclure  la  longueur  de  l'annçe  par  des  obser- 
vations aussi  rapprochées  les  unes  des  autres  ;  et  il  fallait 
attendre  un  grand  nombre  de  siècles  pour  que  leur  incerr 
titude  fùl  compensée  par  l'éloignenient.  Aujonrd'Ijui  que 
la  perfection  des  iastruniens  a  rendu  les  observations  beau- 
coup plus  sûres,  celle  méthode  est  encore  celle  que  Içs 
astronomes  mettent  en  usage  ,  pour  déterminer  la  vraie 
longueur  de  l'année  tropique. 


aS,  Si  le  mouvement  propre  du  soleil 
uniforme,  il  suffirait  d'observer  ùeui  éqi 
la  précision  des  procédés  qi 
comptant  le  nombre  de  jo 
solaires,  qui  se  seraient  écoulés  entre 
ce  nombre  serait  la  vraie  longueur  dt 
inégalUés  du  mouvement  propre  du  s 
«implicite  ,  et  rendcut  le  problème  beai 
Car  il  en  résulte  que  cet  aitre  ne  rcviei 
mêmes  cquînoxes,  apr&s  des  intervalles  de  tems  exacte- 
ment égaux  ;  et  comme  les  causes  et  les  effets  de  ces  va- 
riations ne  peuvent  être  appréciés  que  par  la  tbéorie  de 
la  pesanteur  universelle  ;  on  voit  qu'il  faut  s'élever  jusque 
là  avant  de  pouvoir  dépouiller  complètement  le  mouvement 
du  soleil  de  ces  irri'gularilés,  et  par  conséquent  aussi  avant 
de  déterminer  avec  la  dernière  précision  la  durée  moyenne 
de  rpnnce  tropique.  Ceci  e£l  encore  un  nouvel  exemple  des 


partiitement 

décrits  ;  cl  en 
de  fractions  de  jourj 
tre  ces  deux  époques  , 
de  l'année.  Hais  les 
u  soleil  allèrent  celle 
leaucnup  plus  difTicile. 
vient  pas  toujours   auic 


èpproximations  successives  auxquelles  rastronomie  est  sans 
cesse  obligée  d'avoir  recours. 

Nous 'pouvons  toutefois  éluder  une  partie  de  ces  dif- 
ficultés ,  et  trouver  âes  à -présent ,  sans  aucune  pétition 
de  principes,  une  valeur  trcs-approchée  de  Tannée  moyenne. 
En  effet  ,  on  verra  par  la  suite  ,  que  les  inégalités 
du  mouvement  du  soleil  sont  de  deux  sortes.  Les  unes 
que  Fon  a^pfeMe  périodiques  ^  se  développent  tout  entières 
dans  l'intervalle  d'une  année  ou  d'un  petit  nombre  d'an-' 
nées  ;  et  après  cet  intervalle  de  tems ,  elles  se  com- 
pensent d'elles-mêmes ,  en  repassant  par  les  mêmes  va- 
leurs ;  de  sorte  qu*elles  font  osciller  continuellement  le 
.  soleil  autour  d'un  état  moyen  dont  il  s'écarte  peu.  Les 
autres  inégalité'B  au  contraire  sont  comprises  dans  des  pé- 
riodes si  longues ,  qu'on  les  a  nommées  séculaires ,  et  elles 
ont  été  continuellemejit  croissantes  ou  décroissantes  depuis 
les  plus  anciens  astronomes  jusqu'à  nous.  Leurs  effets  ac- 
cumulés doivent  donc  inévitablement  se  faire  sentir  dans 
la  comparaison  des  anciennes  observations  avec  les  nôtres. 
Mais  il  n'en  est  pas  de  même  des  inégalités  périodiques  ; 
celles-ci  ont  dû  se  compenser  d'autant  phis  de  fois ,  qu'H 
s'est  écoulé  plus  de  tems  entre  les  époques  que  Ton 
compare.  Par  conséquent ,  tous  leurs  effets  intermé- 
diaires doivent  disparaître  quand  on  compare  des  équi^  * 
uoxes  fort  éloignés  ;  et  il  ne  doit  rester  de  leur  influence 
que  ce  qui  appartient  à  la  première  époque  et  à  la  der- 
nière. Or  celte  influence  s'affaiblit  beaucoup  dans  le  ré- 
sultat moyen  où  elle  est  divisée  par  le  nombre  des  années 
comprises  entre  les  observations  que  l'on  compare  ;  el 
l'on  pourrait  imaginer  des  observations  asse:^  éloignées  Ic-s 
unes  des  autres ,  pour  que  l'effet  des  erreurs  extrêmes  fût 
tout-à-fait  insensible.  C'est  absolument  ce  même  principe 
qui  fait  que  dans  les   observatipus  au  cercle  réj>éiiieur , 
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l'arc  moyen  n'est  affecté  que  des  erreurs  extrêmes  et  nul- 
lement des  défauts  î n le nnifdi aires  de  la  division. 

L'année  moyenne  conclue  Je  cette  manière,  par  la  com- 
paraison d'un  de  nos  ëqulnoxes  avec  un  ancit'n  équi— 
noxe,  observé  ,  par  exemple,  par  Hipparcjue,  pourrait  donc 
iirc  regardée  comme  indépendanti:  des  inégalités  pério- 
diques (lu  mouvement  du  soleil,  et  affectée  seulement 
par  les  inégalités  séculaires.  Mats  outre  que  celles-ci  sont 
fort  petites,  on  conçoit  qii'elles  n'ont  pu  èUe  déter- 
minées et  corrigées  que  dans  une  seconde  approximation. 
Par  conséquent  il  ne  faut  pas  espérer  de  les  éviter  d'une 
autre  maniùre.  Seulement  après  avoir  prévenu  de  leut 
pxistencc,  nous  supposerons  pour  abréger  qu'on  y  a  eu 
égard  ,  et  nous  emploierons  dès  à  présent  la  durée  dé- 
finitive de  l'année  moyenne  365',2422fî4'  Cette  espèce 
d'anticipation  dont  nous  avons  déjà  fait  plusieurs  fois 
usage  ,  n'ôte  rien  à  la  rigueur  des  raisonnemens  ,  quand 
on  en  con(;oit  bien  l'esprit  ;  et  qu'on  y  voit  seulement  un 
moyen  d'éviter  la  nécessite  de  revenir  sur  ses  pas  ,  pour  ef- 
fectuer les  approximations  successives  que  les  astronomes 
ont  employées  et  dont  il  sui£t  de  bien  sentir  la  nécessité. 

26.  Pour  appliquer  «es  résultais  à  la  vie  civile  ,  et 
rendre  leur  usage  vulgaire,  il  faut  les  présenter  dégagés 
des  fractions  qui  les  accompagnent  et  qui  les  rendraient 
trop  difficiles  à  retenir. 

La  première  idée  qui  se  présente  ,  c'est  de  négliger  ces 
firactions.  On  a  dès-lors  des  années  de  trois  cent  suisante— 
cinq  jours.  Elles  ont  été  autrefois  en  usage,  comme  nous 
l'avons  dit  précédemm<;nt ;  mais  leur  inexactitude,  de- 
venant sensible  après  de.  très-petits  intervalles,  les  a 
fait  abandonner,  lorsqu'on  a  été  plus  instruit  en  estro- 

Leur  principal  iaconvénient  était  de  poj 
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ment  rorigînc  de  Tannée  dans  les  diverses  saisons  ;  car 
la  petite  différence  0^24^264  produit ,  à  très-peu  près,  un 
|our  en  quatre  ans,  et  une  année  de  trois  cent  soixante- 
cinq  jours  un  quart ,  en  i5o8  ans  ,  de  sorte  qu'après  cet 
'  intervalle ,  on  aurait  une  année  en  arrière ,  et  Ton  se 
retrouverait  dans  la  même  saison. 

Les  Égyptiens  paraissent  avoir  connu  cette  période  j 
mais  ils  la  faisaient  de  14^0  ans  ,  parce  qu'ils  supposaient 
Tannée  de  365i,25.  C^est  ce  que  Ton  nomme  la  période 
sothia^ue. 

2.J.  On  pourrait  encore  faire  abstraction  du  nombre  de 
jours  que  contient  l'année,  et  en  regarder  le  commence- 
ment et  la  fin,  comme  des  phénomènes  astronomiques  , 
que  l'on  fixerait  par  les  retours  du  soleil  à  un  même 
équinoxe.  Telle  a  été  pendant  quelque  tcms  en  France 
Tannée  prescrite  par  la  loi.  Elle  commençait  à  minuit,  avec 
le  jour  dans  lequel  arrivait  Téquinoxe  vrai  d'automne  ,  à 
Paris.  Chaque  année  était  divisée  en  douze  771015  de  trente 
jours,  après  lesquels  on  plaçait  cinq  jours ,  que  l'on  nom- 
mait complémentaires.  Cette  manière  de  compter  les  années^ 
avait  pour  ère ,  c'est-à  dire,  pour  origine ,  le  22  septembre 
1792,  jour  de  la  fondation  de  la  république.  Mais  comme 
les  retours  du  soleil  au  même  équinoxe  ne  comprennent 
pas  un  nombre  entier  de  jours ,  et  qu'il  s'y  joint  une  frac- 
tion ,  on  voit  qu'en  adoptant  cette  méthode,  les  années 
ne  sont  plus  des  périodes  de  tems  faciles  à  décomposer 
en  jonrs  ;  ce  qui  est  un  très-grand  défaut  pour  la  chro- 
nologie ,   déjà  embarrassée  par  tant  d'autres  incertitudes. 

i8.  Pour  é>âter  ces  inconvéniens ,  on  a  imaginé  la  mé- 
thode des  intercalations.  Elle  consiste  à  donner  à  Tannée 
civile  365  jours ,  en  prenant  soin  de  corriger  la  petite 
erreur  annuelle  ,  avant  qu'elle  se  soît  accumulée  ,  et  lors- 
qu'elle s'élève  seulement  à  un  jour.  De  cette  manière  , 
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les  corrections  sont  assez  fréquenlcs  ;  mais  aussi  l'annét 
civile  ne  fait  qu'osciller  dans  des  limiLcs  peu  étendues  , 
autour  de  l'année  moyenne  véritable  ,  et  Tinfluence  de 
celte  erreur  sur  les  travaux  de  la  société,  est  tout-à-fail  in- 
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sentiible.  On  sent  d'ailleurs  qu'il  ne  faut 
de   l'année  moyenne;   car  pour   tes  usages  c 
JI3S  Lesoin  de  tenir  compte  des  petites  inégaliti 
qui  font  varier  les  reiours  tlu  soleil  à  un  met 
tantôt  en  plus,  tantôt  en  moins. 

L'intercahtion  la  plus  simple  est  celle  d 
les  quatre  ans.  Elle  .suppose  Tannée  moyeni 
ou  365  jours  un  quart  ,  ce  qui  est  peu  différent  de  la 
vérité.  Cette  Inlerralatîon  fut  prescrite  par  Jules  César,  et 
prit,  de  lui ,  le  nom  de  correction  juUsnne.  Suivant  cette 
manière  de  compter,  les  années  commîmes  sont  de  365 
jours  ;  elles  sont  partagées  en  douze  mois  de  trente  ou  de 
trente-un  jours,  à  l'exception  de  février  qui  n'en  a  que 
vingt-huit.  Lo  jour  intercalaire  se  place  ,  tous  les  quatre 
ans,  à  la  fm  de  février.  L'année  a  alors  366  jours,  et 
prend  le  nom  de  bissextile  :  en  sorte  que 
règle,  il  y  a  toujours  trois  années 
bissextiles. L'assemblage  de  cent  année 
forme  le  siÈcle  ,  qui  est  h  plus  lonf 
ployécs  dans  la  société  pour  mesurer 
jusqu'à  présent  à  la  chronologie  (*). 

ag.  Il  ne  faut  pas  confondre  la  correction  julienne 
avec  la  période  julienne  ,  inventée  par  Scaligcr  :  celle-ci  est 
une  période  artificielle  qui  sert  à  fixer  la  date  des  événCi- 
mens  historiques ,  d'après  les  positions  simultanées  du 
soleil  et  de  la  tune  ;  nous  en  parlerons  plus  loin. 

(*)  Quoique  la  divisian  des  luuls  en  jours  »)it  connue  ile  tout  la 
aioade,  cependauL,  comme  on  a  souicnt  Usoia ,  dans  les  calcitii 
aslriiHoiiii'iupt ,  i)e  «onnajire  le  nonibip  précis  de  jouis  comprîi  eB»i« 
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3o.  Uintercalation  julienne  s^est  transmise  à  tnus  les 
peuples  de  PEurope  j  mais  leur  ère  est  difîérente  rie  celle 
des  Romains ,  qui  comptaient  depuis  la  fondation  de 
Rome.  Dans  Vère  chrétienne ,  on  compte  les  années  de- 
puis la  naissance  de  Jésus-Christ ,  ou  plutôt  depuis  une 
certaine  année  fixée  astronomiquement  par  rapport  à  nous^ 
et  à  laquelle  on  rapporte  cet  événement ,  dont  Tépoque 
précise  est  incertaine  ,  comme  on  le  voit  par  les  opi- 
nions diverses  des  chronolo^'istes  (*).  Mais  cela  est  in- 
différent pour  la  progression  successive  des  années  ;  et 
l'origine  de  l'ère  est  tout  à-fait  arbitraire.  Il  suffit  qu'on 
ait  fixé  une  seule  des  années ,  par  l'observation  de  quel- 
que phénomène  astronomique.  Or ,  on  sait  que  ,  lors  de 
la  tenue  du  concile  de  Nicée ,  Téquinoxe  arrivait  le 
21  mars  9  et ,  suivant  les  calculs  des  chronologistcs ,  il 
devait ,  à  l'instant  de  cet  équinoxe  ,  s'être  écoulé  depuis 
l'ère  chrétienne  325  ans.  11  n'en  faut  pas  davantage  pour 
rattacher  toute  la  chronologie  à  cette  époque ,  et  rap-» 
porter  toutes  les  ères  à  l'ère  chrétienne. 

deux  dates  prises  en  difïereiis  mois,  je  rapporterai  ici  les  90>dbrcs 
4e  jours  de  chaqut  mois  dans  le  tableau  suiTant  : 

AnNéfi   COMMUNE. 

'  j'>nrs.  joiit». 

Jjinyier.  ,   .   •   •   ^    .  3[  Juillet 3i 

JTévrier  ......  siÇ  AoCit 3i 

Bfars 5i  Septembre 5o 

AttiI :   .  5o  Octobre 5i 

Mai 3i  KoTembre 3o 

Juin 3o  Décembre 3i 

Si  rannée  est  bissextile,  ajoutez  un  jour  au  mois  de  iëviier. 
{*)  D.  Petav.  ration,  temp»  pars  secunda  ,  page  16.  Paris,  i (>•'>?, 
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3i.  On  conlinna  à  compter  de  cette  iDanière  jTBî^ 
qu'en  iSSa;  mais  comme  oli  supposait  l'année  <le  365  ,25, 
t.indis  qu'elle  n'est  réellement  ijue  de  3fJ5', 242264,  îa  petite  , 
différence  annuelle  01,007706  ,  s'était  accumulée,  et  avait 
produit  en  1257  ans,  g', 72415,  c'est-à-dire,  environ  dix 
jours  dont  on  était  en  retard  sur  l'année  solaire.  Les  équi- 
noxcs  s'éloignaient  donc  successivement  de  l'instant  de 
l'année  auquel  le  concile  de  Is'icée  les  avait  rapportés,  et 
la  différence  était  à-peu-près  d'un  jour  en  i3a  ans.  Ce 
fut  ce  qui  porta  le  pape  Grégoire  XIU  à  faire  ,  dans  le 
calendrier,  un  nouveau  changement  auqnel  on  donna  le 
nom  de  réforme  grégorienne. 

On  commença  par  réparer  le  retard  des 
ordonnant   que   le  lendemain   du  4  octobre 
Icrail ,  non  le  5  ,  mais  le  i5  octobre. 
employer  l 'intercala lion  julienne,  d'nn  jour  tou: 
ans  ;  en  sorte  que  toutes  les  années  dont  le  1 


divisiile  par  qaotre  sont  bissextiles, 
supprimer  ce  jour  intercalaire  dans 
170a,  tSuo  et   1900,    en  le   bîssan 
2000,  et  ainsi  de    suite   à  perpétuité,   de   se 
années  séculaires  communes  sont   lifujotirs 
année  bissextile.    Cette    inlercalalion    très-s 
même  tcms  tràs-approchéc  de   l'exactitude, 
rence  annuelle  o', 0077^6  de  l'intercalation  jul 


oi,<)44  e 
tous  les 


i582  s'appel- 

nsuite  à 

lis  on  convint  de 
années  séculaires    . 

ibsister  dans  l'an 
!e  sorte  que  (roi* 
tirs  suivies  d'anf 
■ès-simple  est  en 
ir  la  diffé- 
^ne,  donne 


,  longle 


cents  ans  3|,og447  c'esi-J 

qu'il  faut  ajouter.  L'erreui 

il  donc    que  de  o,,ocj44>  en  4°'^   ans;  ou  de 

00  ans.  Elle  est  donc  plus  que  suffisante  pour 

lins  de  l'histoire  ,   et  en  convenant  de  rciran- 

one  bissc\tilc  tous  les  quatre  mille  ans,   elle 

is  suflisante  pour  les  siècles  à  venir., 

précédente  de  compter  les  années,  forme 
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'  ce  qu'on  appefle  le  calendrier  grégorien ,  suivant  lequel 
Téquînoxe  du  printems  arrive  toujours  du  19  au  21  mars. 
Ce  calendrier  n'a  pas  ëtë  adopté  dans  son  origine  par  tous 
les  états  de  TEurope  ,  ce  qui  occasionnait  une  difTcrence 
dans  la  manière  de  dater.  Ceux  qui  conservaient  le  calen- 
drier julien,  comptaient  dix  jours  de  moins  que  les  autres  y 
depuis  1682  jusqu'à  1700,  onze  jouis  depuis  1700  jus* 
^a'à  1800 ,  et  ainsi  de  suite.  Mais ,  à  Texception  de  la 
Russie  ,  qui  conserve  encore  le  style  julien,  le  calendrier 
grégorien  est  maintenant  employé  dans  tous  les  états  de 
la  Chrétienté. 

Nous  donnerons  plus  tard  quelques  détails  sur  les  prin- 
cipaux calendriers  usités  chez  les  anciens  peuples ,  sur 
les  principales  périodes  astronomiques  qu'ils  avaient  ima- 
ginées ,  et  enfin  sur  les  ères  les  plus  célèbres  dans  l'his- 
toire. Mais  pour  pouvoir  apprécier  aisément  les  rapports 
de  ces  périodes  entre  elles ,  et  le  degré  d'exactitude  qu'elles 
comportent ,  il  faut  attendre  que  nous  connoissions  exac- 
tement les  mouvemens  du  soleil  et  de  la  lune  qui  s'y 
trouvent  souvent  combinés.  Notre  objet  dans  ces  corn- 
mencemens  était  seulement  de  profiter  des  premiers  ré- 
sultats obtenus  pour  dater  et  mettre  en  ordre  les  obser- 
vations ;  et  c'est  ainsi  que  les  premiers  astronomes  ont 
dû  faire. 

32.  On  a  partagé  l'année  en  quatre  saisons  analogues 
aux  travaux  de  l'agriculture  :  ce  5 ont ,  le  printems,  Vètê , 
V automne  et  l'AiVrr.  Le  printems  se  compte  depuis  l'entrée 
du  soleil  dans  l'équateur ,  jusqu'à  son  arrivée  au  tropique 
boréal  ;  l'équinoxe  qui  lui  sert  d'origine  ,  s^appelle 
l'équinoxe  du  printems.  Le  tems  qui  s'écoule  ensuite 
jusqu'au  retour  du  soleil  à  l'équateur  ,  forme  l'été , 
et  se  termine  par  un  nouvel  équinoxe  qui  est  l'équi- 
noxe d'automne.  Cette  saison  s'étend  jusqu'à  l'arrivée  du 
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soleil  au    tropi<]ui 


à  réqualeurfunnc  l'hiver,  q 
tropique. 

33.  Chacune  de  ces  sajso 
lions  de  la  nature  ,  un  no 
analogue  aux  divers  degrés  d' 
A  mesure  que  les  hauteurs  n 
teni ,  ses  rayons  tombent  pli 

s'abaisse ,  ses  rayoi 
pbère  ,  se  réflécbis: 
dans  l'espace. 

Les  hauteurs  du 
sur  la  tempéritture 
fiivcment  les  milme 
quelque  la  chaleui 
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jïrval   ;    et   son    retour    de  ce    point 
ferme  le   cercle  de  Tannée 


riditnni 
à-plo. 


*  du  soleil  i 
h  sur  rhoi 


lugmen- 


la  chûlei 
iblîques  ,  déjà  affaiblis  par  l'almo»- 
;  en  grande  partie,  et  vont  se  perdre 


aleil  ont  donc  ui 
Cependant  elles 
pe]idanl  le  printeins 
pas  la  mém 


Huer 


larqui 


mdant  l'élé, 
ns  ces  deuK 
>duitc  par  le 


saisons.  Cela  vient  de  ce  que  Timpressioi 
soleil,  résulte  à-la-fois  de  l'intensité  de 
la  durée  de  sa  présence.  Lorsque  le  soleil  s'avance  dans 
l'hémisphère  boréal ,  son  action  ne  fait  que  commencer 
à  s'exercer  sur  nous,  ei  la  terre  commence  à  s'échauffer. 
Mais  lorsque  cet  astre  a  quitté  le  tropique,  ta  terre  a  éprouvé 
plusieurs  mois  de  chaleur.  Chaque  jour  un  nouveau  degré 
s'ajoute  à  ce  quelle  avait  déjà  ;  c'est  alors  que  les  effet* 
de  l'astre  qui  la  réchauffe,  deviennent  sur-tout  sensibles 
par  leur  accumulation.  On  observe  de  môme  que  la  plus 
grande  chaleur  du  jour  n"a  pas  lieu  à  midi,  mais  environ 
deux  ou  trois  heures  après. 
11  en  faut  dire  autant  di 
ces  deux  saisons  la  chal-eur 
mais  la  terre  est  diffén 
automne ,  sa  surfaci 
leur  de  l'été,  qu'elle  ne  perd  que  peu-à-peu  ;  mais  lorsque 


tomne  et  de  l'hiver.  Dans 
lyée  par  le  soleil  est  égale  ; 
dl.po«e 
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Hiiver  arrive  ,  la  terre  ,  refroidie  ,  est  couverte  de  neige 
tl  de  glace.  Elle  ne  peut  se  réchauffer  que  lentement,  par 
Faction  prolongée  des  rayons  du  soleil. 

Ceci  doit  s^entendre  seulement  de  la  surface  de  la  terre. 
La  couche  qui  est  au-dessous  du  sol ,  à  quelque  profon- 
deur, ne  participe  point  à  ces  variations.  Lorsque  le  soleil 
psse  ,  Véié ,  an-dessus  d^ellc ,  il  sVcoule  un  tems  consi- 
dérable avant  qu^elle  ressente  sa  chaleur;  réciproquement, 
cet  astre  peut  faire  sa  révolution  entière ,  avant  que  son 
départ  lui  soit  sensible.  Il  doit  donc  s^établir  dans  Tinté- 
rieur  du  sol  Un  état  moyen ,  proportionné  à  l'exposition 
de  la  surface  extérieure ,  et  intermédiaire  entre  les  pluâ 
grands  froids  de  Thiver  et  les  plus  grandes  chaleurs  de 
Tété.  L'expérience  confirme  ce  résultat.  Si  Ton  prend  une 
moyenne  arithmétique  entre  les  hauteurs  du  thermomètre, 
observées  dans  un  même  pays ,  pendant  une  longue  suite 
d'années ,  ce  sera  pour  ce  pays  la  température  constante 
des  souterrains.  J'aurai  occasion  de  revenir  sur  cet  objet 
quand  nous  comparerons  les  températures  des  divers  pays, 
d'après  leur  position  sur  la  surface  du  globe. 

34*  Les  notions  que  nous  venons  d'acquérir  sur  la  lon- 
gueur de  l'année,  peuvent  servir  à  trouver  le  moyen  mouve- 
ment du  soleil  dans  l'écliptique  ,  c'est-à-dire  ,  l'arc  moyen 
qu'il  décrit  sur  ce  cercle  dans  l'intervalle  d'un  jour.  Car 
sa  révolution  annuelle  comprenant  4oo* ,  sa  marche  ,  en 

,  .-  .  .  4oo°.i 

la  supposant  uniforme  serait ,  pour  un  lour  .,,..     ■ — -r- 
*'  *  '         obo,  24:i:in4 

ou  i%o95i635.  Ce  résultat  sera  tantôt  trop  fort,  tantôt 
trop  faible,  et  quelquefois  exact  ;  mais  au  bout  de  l'année 
tout  se  trouvera  compensé.  Il  est  fort  ordinaire  aux  géo- 
mètres et  aux  astronomes  d'accommoder  ainsi  les  choses 
irrégulières   à    des   règles   exactes ,    qui    en   approchent 


autant 
de, 
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plier  (le  plus 


possible,  et   q( 
,  de  maaière  à  I 


néme  méthode  nous  fera  connaître  le  moyen  mou— 
t  du  soleil  parallèlement  à  l'équaletir,  et  pi)is(]UB 
cet  astre  fait  ainsi  le  tour  du  ciel  dans  l'inlprvalle 
d'une  année  ,  sa  marche  moyenne  en  ascension  droite 
sera  encore  pour  un  jour  l'iO^SiG^S ,  comme  tout- 
à-l'heure. 

35.  Les  astronomes  sont  dans  l'usage  de  rapporter  tçus 
les  mouvcmens  des  astres  à  celui  d'un  soleil  fictif,  qui 
aurait  précisément  la  marche  uniforme  ijuc  nous  venons 
de  déterminer.  Ms  apptWenl  jour  moyen  solaire  ,  Tinier— 
vallc  de  tems  qui  s'écoule  entre  deux  retours  consécutifs 
de  ce  soleil  fictif  au  méridien  ;  et  ils  nomment  en  général 
terns  moyen ,  les  iusians  de  la  durée  marqués  psr  ses  posi- 


.   D'à, 


:   les   r 


:ultals 


d'obtet 


il  est  facile  de  tr»uv{ 
moyen  solaire  au  jour  sydéral ,  que  nous  avuns  adopté 
jusqu'ici  pour  unité  de  tems.  Car  le  mouvement  propre 
i",oi)5t635,  étant  dirigé  d'orcident  en  orient  en  sens  con- 
traire du  uiDurement  diurne  du-ciel ,  cet  arc  s'ajoute  a  la 
rotation  de  la  .'^pbère  céleste  ;  et  le  soleil  moyen  ne  revient 
au  méridien  d'un  jour  à  l'autre,  qu'après  avoir  décrit  pa- 
rallèlement à  l'équateur  4oi",og5i635.  Si  donc  la  durée 
d  un  jour  solaire  moyen  est  représentée  par  lo'' ,  le  tems 
l'arc  diurne  l'togSiGSSf 

0273043.   Cette   quantité 

mes  ,    donne  ç,i.,y72G957 


que  cet   astre   emploie 

à  décrire 

,„  .o'..-,o,,5.G3S 

. 

4oi°i095i635 

nu  ô'-'"  ',0 

retranchée    de  dix  he 

res  moye 

pour  le  tems  de  la  r 

lalion  din 

ciprimée    en    tems   n 

«yen    ,„1, 

ni-'"'-,oo=73o43  est  1' 

excès  du  j 

6  de  t 


petite   différence 
en  solaire  ,m  le 
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tydéral ,  exprimée  aussi  en  icms  moyen.  Cest  S^SS^î'^gogi, 
quand  on  adopte  la  division  sexagésimale  du  jour. 

36.  Si  Ton  voulait  prendre  le  jour  sydëral  pour  unité  , 
ce  que    l'on  fait  souvent  en  astronomie ,  le  jour  moyen 

«plaire  serait  exprimé  par  — -r ^-^ — ou  i^  -y''  ,00^78791  • 

La  petite  différence  o^***y^, 00278791  ou'  o*, 02.7379 1 ,  est 
l'excès  moyen  du  jour  solaire  sur  le  jour  sydëral ,  cet  excès 
étant  exprimé  en  tems  sydéral.  Ce  serait  3', 56^^,5554  en 
adoptant  la  division  sexagésimale  du  jour.  C'est  la  quantité 
dont  une  horloge  réglée  sur  le  mouvement  des  étoiles  ,  doit 
avancer  d'un  jour  à  Tautre  sur  le  soleil ,  en  n'ayant  égard 
qn'au  mouvement  moyen  de  cet  astre.  Cette  avance  étant 
de  3%56^,5S54sydérales  dans  un  jour  sydéral ,  est  pour  une 
Keiire  g*', 8565, et  pour— d'heure  0^/^98565.  C'est  doncàtrès- 
peit-près  i^/  pour  six  minutes  sexagésimales  de  tems  sydéral. 

Le  nombre  0^,00273791  diffère  peu  de  o', 00278043  qui 
représente  le  même  arc  i'*,o95i685  compté  en  tems 
moyen  solaire.  Cela  tient  au  peu  de  différence  qui  existe 
entre  le  jour  moyen  solaire  et  le  jour  sydéral ,  diffé- 
rence qui  devient  presque  insensible  sur  le  petit  arc 
i%095i685  ,  qu'il  s'agit  d'évaluer.  Cependant  la  première 
de  ces  deux  périodes  est  un  peu  plus  grande  que  la  se- 
conde ;  voilà  pourquoi  le  même  intervalle  est  représenté 
par  un  nombre  plus  petit  en  tems  moyen  solaire  qu'en 
tems  sydéral. 

87.  Les  comparaisons  que  nous  venons  de  faire  entre  le 
jour  moyen  et  le  jour  sydéral ,  ne  donnent  que  la  durée 
absolue  du  jour  moyen.  Mais  elles  ne  déterminent  pas 
une  position  absolue  du  soleil  moyen  ^  et  par  conaëquent 
elles  ne  font  pas  connaître  le  tems  moyen  absolu.  En  effets 
il  reste  encore  ici  une  quantité  arbitraire ,  c'est  l'époque 
a.  4 
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à  partir  Ae  laqiiHle  on  vem  tommpncrr  à  complei 
tem»  moven.  Quand  on  se  sera  donne  une  seule  poH- 
tion  du  soleil  moyen  ^  un  en  déduira  pntuite  toutes  ; 
poiitinns  passées  et  fulufes  ,  puisque  l'on  connaît  s 
en  état  d'assigner  snn  angle  b 
inque,  relativement  à  tel  met 

;  le  premier   angit 


mouvement;  et  1  on  sera 

raire  à  un  instant  (juelc 

dien   terrestre   que   l'on 

horaire,  d'oîi  l'on  pari,  est  absolument  arbili 

y  a   de   plus   simple,    t'est   de   supposer  qu'i 

connue   el  déterminée  par  un  phéi 

le   soleil  moyen    coïncidait   avec  li 

aussi  te  qu'ont  fait  les  astronom* 

astronomique  qu'" 


expliqua 
du  soleil    V 
remettre  pli 


l'un  connaît  les  lois  di 


à  une  époque 
istro  nanti  que. 
éritable.  C'atf 

le  pliénomiu 
igine,  av  peut  itn 


jusqu. 


ipresqi 

li.   C'est   pourquoi 
.  loin  la  dérntltion 
is  continuerons  à  fixe 
des  observations   en  tems  sydi 


là  I 


ouvemenl 

forces  de 

lems  moyen  absolu  f^tt 

;r   les  daies  et  les  ïr"— 

compté  depuis 


passage 


par  la  nature  , 


loxe  du  prïmcms  à  un  méridien  coi 

oir  dès   3  présent   insister  sur   ce  poîntji 

afin    que  l'on  voie  bien  la  différence  qui  esisie  entre  & 

détermination  des   périodes    de  tems,  qui  sont  donit^ 

celle  du  tems  absolu  ,  dont  l'origine  «£ 


31^.  11  est  visible  qu'une  petite  erreur  sur  la  longue) 
n'aurait  qu'une  influence  presque  insensitt 


de  I 
sur  I 
du   { 


■e  trouverait  répar 
les  résultats  raoyeni 
trcs-distantes  tes  un 


ie.  Tel   f 


entre   lesquels   l'erreur   totalvj 
l'avantage   que  présenteifl 
conclut  d'observatio 


Sg.    Après   avoir    établi    ces 
turel ,  suivant  lequel  ils  auraicr 


ésullal 


ns  l'ordre  na^l 
ivcnlés,  el  saoi^ 


llntîdpèV  sur  tes  découvertes  postérieures  ^  nous  potiVons 
maintenant  indiquât*  les  méthodes:  modernes  que  l'on  «m4 
ploie  pour  les  Tëctifier  9  et  les  porter  au  dernier  de^é  de 
précision.  /  '  .  .     r>  «    •    . 

Aujourd'hui  que  les  observations  se  font'  avec" une 
extrême  exactitude  ;  aujourd'hui  que  l'on  connaît  toutes 
les  inégalités  du  mouvèiiieht  du  soleil,  qu'on  lès  à  réduites 
en  tatles ,  et  qu'oii  h'à  pliis  à  corriger  que  des  errèurfif 
presque  insensibles  ;  on  peut  douter  si  les  equinoxes  ob- 
servés par  les  anciens  astronomes  valent  la  peine  d'être 
calculés.  La  manière  dont  ils  les  ont  observés  était  fort 
grossière ,  et  ne  peut  tirer  quelque  précision  que  de  son 
éloignément.  Ces  observations  se  faisaient  avec  des  ar^. 
milles  :  c'étaient  des  cercles  de  cuivre  dirigés  dans  le  plan 
des  cercles  célestes..  Pour  déterminer  les. éqpinoxes ,  les 
astronomes  observaient  le"  tems  où  l'ombre  du  cercle  qui 
représentait  l'équateur ,  était  renfermée  toute  entière  dans 
le  plan  de  ce  cercle  ;  mais  il  est  évident  que  la  réfractioa 
altérait  plus  ou  moins' le  résultat,  suivant  :  la  hauteur  oifi 
se  trouvait  le  soleil  à  l'instant  de  l'équinoxe.  Le  change-^ 
ment  de  réfraction ,  plus  rapide  vers  J'horison  que  le 
mouvement  en  déclinaison,  leur  a  fait  quelquefois  ob- 
server deux  equinoxes  le  même  jpur.  En  effet,  si  le  soleil 
se  lève  le  matin  fort  près  de  l'équinoxe  ,  la  réfrac  ion 
très-forte  à  l'horison  pourra  compenser  son  éloignément  y 
et  le  faire  paraître  dans  le  plan  de  l'équateur.  Mais  à 
mesure  que  les  astres  s'élèvent ,  la  réfraction  diminue  avec 
rapidité  ; .  le  soleil  plus  élevé  sur  l'horison ,  paraîtra  donc 
plus  près  de  son  véiîtable  lieu  ,  et ,  si  son  mouvement  en 
déclinaison  n'a  pas  compensé  cet  abaissement,  il  repa- 
raîtra au-dessous  de  l'équinoxe  ,  où  il  pourra  passer  dans 
la  journée.  « 

Si  l'on  veut  cependant  tirer  parti  iQ$  anciiens  équir: 
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jioxes  pour  déterminer  la  longueur  de  l'année,  la  méthottç 
Ja  plus  simple  esl  de  regarder  chacun  de  ces  é<juiiioxes 
comme  une  longitude  observée,  qui  esl  Je  0°  au  prin- 
tems,  et  de  aoo°  en  automne.  On  calculera  le  lieu  du 
soleil  par  les  tables,  pour  la  même  époque.  Si  la  longitude 
vraie  eslaulrc  que  o"  ouaoo",  la  différence  sera  l'erreur  du 
mouvement  moyen  de*  labiés,  pour  le  teras  écoulé  depuis 
l'ancien  équinoxc  ju.squ'à  nous.  Celle  erreur  divisée  par  le 
nombre  de  jours  écoules,  donnera  la  correction  du  mou- 
vement moyen  employé  dans  les  tables  :  ce  mouvement 
étant  ainsi  rectifié  ,  on  en  conclura  la  longueur  de  l'anoée 
par  une  simple  proportion  (*). 

-  ^o.  Il  a'y  3  pas  beaucoup  d'avantage  à  rechercher  ces 
anciennes  observations,  sur  lesquelles  on  ne  peut  compter 
à  un  demi-jour  près,  ce  qui  fait  d'iBS  sur  la  longitude 
obRervée.  En  effet ,  b°,55  divisées  par  2000  ans ,  donnent 
«•,00037  (""ïO  aex.)  par  année.  Une  observation  de  Bradley 
ou  de  Lacaille,  faite  il  y  a  cinquante  ans  ,  ne  comporte 
{tas  une  erreur  de  d°,ooi5  (5"  sex.),  qui,  répartis  sur  cet 
intervalle,  ne  font  que  o°,oooo3  (o", i  sex.)  par  année. 
Telle  est  donc  la  petite  incertitude  (jui  peut  rester  sur  le 
mouvement  moyen  dn  soleil ,  en  le  concluant  des  observa- 
tions modernes.  Celui  qtie  M.  Delambre  avait  adopté  pouF 
ses  premières  tables,  imprimées  dans  l'astronomie  de  La- 
lande,  était  40000°, S5i85i  pour  100  années  juliennes 
ae  365',25  ou  simplement  o",85i«5.  C46'  scx.  ),  en 
circonférences  entières,    qui  ne  pcii- 

le  mouvement  séculaire  du  soleil.  On  en  déduit  pat  une 
simple  proportion    le  tcms  d'une  révolution   compUtte , 

(*)    Le    mouiemenl  diurnn  corrigé  êit  à  UD  jour    comui»  4"""  ^ 
la  InngUËUU"  tobilc  ôe  ranaéc. 


I 

J 


ffuî  est     ^^^'  ^\.  r^      ou  BI^Î\.aA22SL2i.  ÏVHc  rfiaît  W 
.  4oooo,o5io5x  '  >  ; 

loi^enr  de  l'anniée  tropique  jusqu^à  présent  adoptçç* 
Maie  f  4^^près  un  nouveau  travail,  M.  Belambre  a  trouva 
ce  mouvement  séculaire  trop  fort  de  o^,ço/fi;jLQ  ;  ce  qui  lo 
réduit  à  4^000^^47^^  9  ou  simplement  à  o^^Q^js^su 
(45'.4^^/)9  et  la  vraie  valeur  de  U^nn ce  tropique ,  qui 
en  résulte ,  est  365$,24â:264  ou  365j,5j^8^5i'%6  en  mesure» 
sexagésimales.  Cette  valeur  est  celle  que  nous  avons  rap-^ 
portée  dans  le  chapitre  précédent. 

Quoique  cet  excellent  astronome  ait  calculé  plus  de  1 200 
observations  pour  arriver  à  ce  résultat ,  il  a  désiré  que  Toa 
observât  encore  de  nouveaux  équinoxes  pour  le  confirmer* 
U  en  est  de  même  de  Tobliquité  de  Pécliptique  :  quoi^ 
qu^elle  soit  aujourd'hui  fort  bien  connue,  cependant  les 
astronomes  ne  manquent  jamais  Poccasion  de  Tobserver  à 
chaque  sçlstice.  Cest  par  cette  continuité  d'observations 
et  de  vérifications  qu'ils  s'assurent  de  la  bonté  de  leurs 
tables  ,  qu'ils  les  rectifient  et  qu'ils  les  portent  enfin  à  ua, 
point  de  précbion  presque  incroyable. 

4i*  On  voit  encore  ici  se  vérifier  la  remarque  que  nou» 
avons  souvent  faite  sur  la  marche'^  tour-aHour  progressive, 
et  rétrograde,  par  laquelle  l'astronome  arrive  aux  résultatfr 
les  plus  exacts,  par  des  approximations  successives^  La 
simple  observation  des  mouvemens  diurnes  du  soleil  en, 
déclinaison  et  en  ascension  droite ,  nous,  a  fait  découvrir^ 
qu'il  décrit  annuellement  un  grand  cercle  de  la  sphère, 
céleste.  Ces  premières  o})serva.tions .  qous  Qn%  f^it  con- 
naître d'une  manière  approchée,  la  position  des  solstices, 
et  des  équinoxes.  A  l'aide  de  ces  résultats  imparfaits  et 
d'une  longue  série  d'observations ,  nous  avons  conçu  que 
Von  pouvait  parvenir  à  connaître  la  marche  du  soleil  sur  son 
grand  cercle  et  son  mouvement ,  tantôt  plus  lent,  tantôt 
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plus  rapide,  avec  une  approximation suOlsantepoureiipiiii- 
dire  à-peu-près  les  varia  tions  régulières,  qui  reviennent  dans 
le  même  ordre  chaque  année.  Ces  résullats  nous  ont  servi- 
ce base  pour  en  trouver  d'autres  plus  parfaits  ;  et  poui  dp— 
lermineravec  plus  d'elcactîtude  l'oMiquité  de  Pécliptique,  et 
la  position  des  éqninoxcs,  par  des  observations  correspon- 
dantes réduites  à  l'aiihr  des  tables  à  une  époque  commune. 
Ces  nouveaux  résultats  à  leur  tour  serviraient  donc  de. 
base  à  de  nouvelles  tables  plus  exactes  que  les  premières  ;. 
et  ainsi  d'âpprOKimation  en  approximation,  on  s'élèverait 
jusqu'à  la  perfection  des  tables  modernes,  qui  sont  des 
modèles  de  précision  et  d'exactitude.  Mais  celle  marche  a 
été  singulièrement  éclairée  et  accélérée  par  la  théorie  de 
l'attraction  universelle  ,  dont  nous  avons  donné  une  idée 
dans  le  premier  livre,  et  dont  nous  avons  dès-lors  indr— 
que  l'application.  Cett-e  théorie  déduite  des  observations 
nomlreuscs ,  ïriaïs  encore  imparfaites,  des  premiers  astro- 
nomes, a  découvert  le  secret  de  toutes  les  inégalités  du 
ïhouvemeni  du  soleil.  Elle  en  a  indiqué  l'époque  et  la 
marche.  ¥Aie  a  montré  comment  on  pouvait  conclure  leurs 
valeurs  d,es  observations.  Alors  on  a  pu  formeT  des  tables 
du  soleil  où  rien  n'est  oiiblié:  On  s'est  servi  de  ces  tables, 
pour  réduire  les  observations  d'équinoxes  et  de  solstices  à 
une  même  époque  ;  et  l'on  a  di^  ainsi  obtenir  ces  divers 
ëlimens  avcc"une  extrême  précision.  Telle  est,  en  effet, 
la  marche  que  les  astronomes  ont  suivie  ;  et  c'est  aussi 
celle  qu'ils  suivent  encore  aujourd'hui  pour  perfectionner^ 
par  de  nouvelle^  observations ,  leurs  tables  déjà  si 
parfaites. 
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CHAPITRE    IV. 

Manière  de  rapporter  la  position  des  Astres 

au  plan  dé  VEcliptique. 

42,  Pour  déterminer  la  position  des  divers  points  du 
ciel,  nous  les  avons;  d'abord  rapportes,  à  deux  plans  ^ 
l'bonson  et  le  méridien  ,  qui  sont  fixes  ^  pour  chaque  lieu 
de  la  surface  terrestre.  Le  besoin  de  comparer  facilement 
les  observations  faites  en  différens  lieux  ^  nous  a  fait 
chercher  d^autres  plans  îndépendans  de  la  position  des 
observateurs  et  même  de  la  figure  de  la  terre.  Lorsque 
nous  avons  connu  le  lieu  de  Téquateur  céleste  ,  et  la 
manière  d'évaluer  les  angles  des  méridiens  par  la  mesure 
du  tems ,  nous  nous  sommes  servis  de  ces  données  pour 
déterminer  la  position  des  astres ,  au  moyen  de  leur 
asceinsion  droite  et   de  leur   déclinaison   observées. 

Enfin  ,  comme  une  grande  partie  des  phénomènes  cé-i 
lestes,  relatifs  à  notre  système  planétaire,  se  passent  sur 
le  plan  de  Téçliptique ,  ou  dans  des  plans  qui  lui  sont 
peu  inclinés ,  nous  allons  y  rapporter  les  astres  de  la 
même  manière ,  ce  qui  est  d'un  usage  continuel  en  as- 
tronomie. 

Pour  cela,  on  conçoit,  par  chaque  point  du  ciel,  un 
grand  cercle  perpendiculaire  au  plan  de  l'écliptiquc  ;  c'est 
ce  que  l'on  nomme  le  cercle  de  latitude.  Alors  la  position 
d'un  astre  se  détermine  par  deux  élémcns. 

Le   premier  est  l'arc  de  grand    cercle  compris   entra 
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l'astre.    Cet   arc    s'appelle    la  latitude  de 


l'cdiplitjue 

Le  second  est  l'arc  de  i'édipiiquc  compris  depuis  l'é- 
^uiîioxe  du  prlntems  jusqu'au  cercle  de  latitude.  Cet  arc 
se  compte  comme  l'ascension  droite,  d'occident  en  orient, 
dans  le  sens  du  mouvement  propre  du  soleil  ;  et  on 
le  nomme  ta  longitude  de  l'astre  ,  par  analogie  avec  la 
longitude  du  soleil. 

Dans  la  Jig.  S,  C  est  le  centre  de  fa  sphère  céleste, 
TÇi  représente  l'équaleur ,  tEa  l'ccliplïtjue ,  TA  la 
ligne  des  équinoxes  ,  Sj4  la  déclinaison  d'un  astre  S; 
rj  son  ascension  droite  ;  SL  sa  lalitude;  xL  sa  longitude. 
La  latitude    est  boréale  quand  l'aslfe   est   situé  âil  nord 


australe  q 


p  difîicile  3 
de  la  déclina 
;  faut  pour  ( 


nd  il  est  au  sud. 

ncdiatement   la  latiti 
t  qui 


!  et  la 


s  déduit  , 


de  l'écliptiqtic, 

43.  On  n'obs 
longitude  des  astres , 
nerait  serait  1 
par  le  calcul , 
observées.   11  i 
spbérique. 

En  effet ,  par  le  centre  de  la  sphère  céleste  ,  inenei  les 
deux  rayons  visuels  CP,  CF  ;  le  premier  au  p&\e  de  l'é- 
quateur,  le  second  au  pôle  de  l'écliptique.  L'angle  P' CP 
sera  égal  à  l'obliquité  de  l'écliptique  sur  l'équateur,  §  i4- 
Prolongez  indéfiniment  le  cercle  de  déclinaison  AS ,  elle 
cercle  de  latitude  SL.  he  premier  ira  passer  par  le  piile  P, 
le  second  par  le  pôle  i*  ;  en  sorte  que  dans  le  triangle 
spkérique  fiS, /"Psera  l'obliquité  de  l'écliplique,  PS  le 
complément  de  la  déclinaison,  PS  le  complément  de  la 
latitude  ;  car  les  arcs  PA  ,PL,  sont  chacun  de  loo", 
Examinons  maintenant  les  angles  i 
par  le  pâle  P  le  cercle  de  déclinai; 
quinoïe,  l'angle  vPP  sera  droit  ; 


PeteuP.  Si  l'on  mène 
Pt  qui  passe  par  l'é— 
r le  plandu  cercle  P'P 
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OU  CPP  itaM  perpendiculaire  k  la  ligne  de3  ëquinoxes  , 
réciproquement  tous  les  plans  qui  passent  pat*  cette  ligne 
lui  soùt  perpendiculaires.  De  plus ,  les  arcs  PT  ,  PA  étant 
de  100*,  l'angle  rPA  aura  pour  mesui^é  l'att  Y^ ,  et  sera 
par  Conséquent  égal  à  Fascetision  droite  dé  l'astre  :  ainsi 
l'angle  total  FPS  sera  égal  à  100"  +  Y  ^.  De  même ,  si 
par  le  pôle  P' ,  on  mène  le  cercle  de  latitude  P' Y, 
l'angle  YF'Pscra  droit ,  et  les  arts  PY,  PL  seront  de 
100*'.  L'angle  T  PL  aura  donc  pôttr  mesure  l'arc  Y  L 
compté  eut  '  l'écliptiqne  ,  et  sera  égal  à  la  longitude  de 
l'astre.  Par  conséquent  TangleiSJ^Psera  égal  à  lao*-**-Y/;, 
c'est-B-^re  qu'il  sera  le  ^omplétnttii  de  la  longitude. 
Ainsi  l«s  élémens  du  triangle  SPP  sont  l'ôbliquitë  de 
réclipriqu«,  l'ascensioti  droite  de  Téstre,  sa  dédinatton  , 
sa  longitude  et  sa  latitddê.  Leë  fbfmuleè  de  la  trigono- 
métrie spbérique  étant  appliquées  à  ce  tdanglç  9  Qffrent 
le  mpyen  le  plus  siifiple  de  déterminer  Us  rapports  de 
toutes  ces  quantités  (*). 

44-  VeiitrH)tt  ^  par  exempte  ^  dëteitnîner  U  Ungiuide  et 
la  latitttde  ,  en  aupposant  rascenMQn  droite  «t  la  dëcltnai*^ 
son  connues.  Alors  dans  le  triangle  SPP  ^  Ofl  éotmattrà  les 
côtés  JPP%  SP^  et  l'artgle  PPS  ;  c'esè-à^ire  deux  côtés  et 
l'angle  compris.  On  pourra  donc  aisément  trouver  le  troi- 
sième côté  P^S  complément  de  la  latitude  ,  l'angle  PP'àS' 


\^)  Afin  que  Von  ne  soit  pas  embarrassé  dans  l'interprétation  de 
quelques  termes  usités  dans  les  anciens  ouvrages  d^astronomic  ,  j^ajou- 
lend  ici  que  le  grand  cercle  PP'  qui  passe  par  les  pôles  .de  Féquateur 
et  de  l'écliptique  ,  et  qui  contieât  les  points  solsticiaux  ,  a  été  uommé 
eohure  des  solstices.  De  même  le  grand  cercle  Py  qui  passe  par  les 
pôles  de  Téquateur  et  par  la  ligne  des  équinoxes ,  a  été  nommé  par 
eux  eobire  des  équinoxes,  La  raison  de  ces  dénominatious  n^est  pas 
bien  coxmuc  ;  mais  ce  qoi  est^  trèi-cerliUD ,  c^est  quelles  sont  fort 
imitilcs. 
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lato  de  hauteur,  lom.  i".  ,  page  254.  SoU,  Jtg.  6,  C 
le*  fçmre  de  la  terré  supposée  elliptique ,  COZ  un 
«von  itiTMtre  ,  0  l'observaleur ,  Z  le  tèniih  vrai.  Soit 
P'  le  pùle  de  l'écliptique  ,  et  supposons  que  le  plan 
^li  lebleau  passe  (lar  les  liones  CI"  et  CZ.  Alors  le 
plan  de  l'éizliptique  quî  doit  tire  ppr[iendiculaire  à  la 
ligue  CP'  ,  sera  projeté  dans  la  figuré  suivant  une  ligne 
droite   CE.  L'arc  ZP  sera  la  dislance    du    zénith  au  pftle 

ex  m  âimioaDt  sia  /  Je  la  prcniii^rc  et  tnng  >i  itc  la  seconde  ,  elles 
dciicBiIront 

tîl-    .    .    ■tanga  =  U».E;    ""^*^"..'.^- 

Si  l'on  Toulait  l'anglo  de  posiùon  PSJ''  ,  que  nous  nommerons  S 
on  l'aurait  aisément  eti  obBerïanl  que  don»  tout  iriaugle  sphéciqnc 
In  tiDu&  des  angles  soûl  entTe  eux  couime  les  linus  ilea  côtés  op- 
posé!,  ee  qni  donnerait 

i^iu  »  ecM  l 


n  j.  _     ""  "  '■'"  "  yjj     lin  J  =  - 


Les  formules  précédentes  ont  été  calculée»  en  supposant  Tastre 
dans  le  premier  quart  de  l'écliptique  à  panir  ds  i'équinoïc  du 
priuiems  ;  mais  pour  les  étendre  à  toutes  les  autres  positions ,  il 
■uHit  d'observer  fidèlement  le  jeu  des  signes  algébriques,  en  laisanC 
les  sinus,  cosluui  et  tangentsa  posiûrs  ou  négatif,  selon  lu  valeur 
des  nrcs  auxquels  ils  répondent.  Cela  ne  luit  aucime  difiiculté  pour 
rwcension  droite  et  la  longimde,  qui  sont  toutes  deux  complces  à 
parlii'  d'un  mSme  point  de  leur  cercle,  et  toujours  dans  le  m^nie  sens  de 

Kint  comptées  chacune  à  partir  d'un  plan,  comme  elles  ont  ^lé 
prise;  posiEitemcnt  d'un  côté  ,  il  (àut  les  prendre  uégatiTes  de  l'autre. 
.Ainsi ,  piiitque  nous  avons  rcgai'dé  comme  positives  les  déeliuaisoiit 
et  Its  latitudes  boiéalcs ,  il  faut  re(;arder  les  ailstrales  cOcnme  néga- 
tives. Le  seul  jpu  des  signes  «Igébriquet  appliqué  uni  ligues  trigo- 
ooraéuiquea  fera  le   reste. 
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die  récHpliquc ,  et  l'arc  ZE ,  complément  de  cette  dis- 
tance ,  sera  la  latitude  du  zénith.  J'entends  ici  la  latitude 
céleste  rapportée  au  plan  de  Técliptique ,  eV  non  pas  la 
latitude  géographique. 

Maintenant ,  si  l'observateur  O  mène  un  ra^on  visuel  à 
l'astre  X  ,  il  le  verra  en  S  sur  la  sphère  céleste.  L'arc  ZS 
sera  la  distance  apparente  de,  l'astre  au  zénith  vrai.  L'arc 
Posera  sa  distance  au  pôle  de  l'écliplique,  ou  le  complé- 
ment de  sa  latitude  apparente  ;  enfin  l'angle  au  pôle  SP'Z 
compris,  entre  les  cercles  de  latitude ,  menés  par  le 
zénith  et  par  l'astre ,  sera  la  différence  apparente  des 
longitudes  de  l'astre  et  du  zénith.  J'entends  toujours  ici 
les  longitudes  célestes  comptées  sur  l'écliplique  et  non 
pas  les  longitudes  géographiques. 

Mais  si  du  cerUre  C  de  la  terre  on  mène  au  même  astre 
le  rayon  visuel  CLS\  qui  le  projeté  en  S'  sur  la  sphère 
céleste  ,  S*  sera  le  lieu  vrai  de  l'astre  ;  ZS'  sa  distance 
vraie  au  "zénith  ;  PS'  sa  distance  vraie  au  pôle  de  l'éclip- 
lique, ou  le  complément  de  sa  latitude  vraie;  enfin  l'angle 
au  pôle  SP'Z  sera  la  différence  des  longitudes  vraies  de 
l'astre  et  du  zénith.  Les  différences  de  ces  élémens  avec 
ceux  du  lieu  apparent ,  seront  les  parallaxes  correspon- 
dantes. Ainsi  la  différence  SS'  des  distances  zénithales  sera 
la  parallaxe  de  hauteur;  la  différence  des  distances  por- 
laires  PS^  PS'  sera  la  parallaxe  de  latitude;  enfin  l'angle 
SPS'  sera  la  parallaxe  de  longitude. 

Or ,  l'analogie  que  nous  avons  annoncée  se  montre  ici 
avec  la  plus  parfaite  évidence.  Car  la  figure  dont  nous  fai- 
sons usage  n'est  que  celle  qui  nous  a  servi  pour  les  déclinai- 
sons et  les  ascensions  droites  dans  la  page  ^54  du  premier 
livre.  Le  système  des  coordonnées  en  latitudes  et  longitudes 
est. absolument  de  la  même  nature;  les  conséquences  sont 
donc  pareilles.  Qui  ne  voit  que  la  parallasce  de  latitude  p 
2,.  * 
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répond  à  la  parallaxe  de  décliiuison  ,  et  la  parallaxe  3e 
longitude  à  la  parallase  d'angle  horaire  ou  d'ascension 
droile  ?  l'our  appliquer  ici  les  formules  trouvées  alors  ,  ii 
sulHt  évidemment  de  donner  aux  lettres  qu'elles  ren- 
ferment, lit  sigaificalion  que  nous  voulons  leur  attriliuer 
ici-  On  aara  donc  ainsi,  sans  aucun  calcul  nouveau,  les 
expressions  des  paiallaici^s  de  longitude  et  de  latitude  {_*). 


(*]  Sait  L  11  loDgiuiile  du  zénïtli,  A  m  lolilnJe  rapportée  su  plan 
de  r«i:lipli(|ue;  soioDt  /  et  f  les  ^luniités  anatoj^ues  pour  l'istre  Ob' 
Krvé ,  ce»  quiniiiés  BiHni  prisa  de  dessus  la  lurfaïe  lerresU-e  Si 
ron  suppose  que,  dans  h  Cguie ,  Tasti'e  est  à  l'cucident  du  lénilh 
Bu-d.l.'i  du  plan  EZP' ,  Cl  que  le  poinL  éqninoiial  Y  se  trouve  ausô 
nu-drl^  de  ce  mime  pl.in  \  IVcideni  de  l'astre ,  la  diCT^rence  det 
longitudes  L  —  l  rtpréimtcTa  l'angle  à'P'Z  ,  compié  du  méridien 
•pparent  et  d'orient  en  ocrideni,  comme  lc<  «ii^çles  hoiaircs.  Cet 
ongle  est  analosue  à  l'angle  horaire  apparent  P  ,  dans  le  cas  où  il 
■'agissait  de  déJinaisou  et  d'ascension  droite.  Pour  compléter  l'analogie, 
■oit  D'  la  diijtiince  du  zénith  au  pôle  de  l'écUpiique  ,  P  la  difrérencs 
(les  loDgiludes  apparentes  L  —  /,  et  A  la  dislance  apparente  de  l'aatra 
à  ce  même  pôle  ,  ce  qui  donne  D  ^  loo"  —  A,  A=  i.o"  —  t.  Il 
sullira  de  Ervbsiiiuer  ces  quiiniités  à  luurs  analogues  dans  let  formulei 
de  la  pafje  a56  du  prenuar  livre,  et  marquant  d'un  accent  les  elémem 
du  lieuyrai,  comme  bous  l'ayons  fait  alors,  on  aura,  par  approù- 


Parallaiedelougiiude  P—P'- 

Parallaxe  de  latitude     A— i'^nfain  A'cosZ)'— cos  A'eù.U'cosP' j, 

ra  In   lon- 
I    paie  d* 


D  A' 


«  comme  P  —  P"  =  L  —  l— (L  ~r)  =  T  ~  l,  , 

gitude    apparente  l  et  la    distance   apparente   de   l'as 
l'édipttque  ou  A  ,  par  les  fiirmules  suivantes  : 


=  t- 


,nD-.ÙT,[L-t') 


,  =  A'  +  n  {  (in  A'  cos  D'  -  cos  A',  sio  O'.  cos  (  t  ~  /■)  } . 
t  la  parallaxe  liorisontale  relative  au  rayon  terrestre  qui  passe 
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•  Seulement  comme  Fangle  SPZ  qui  répond  à  Tarigle 
horaire  est  ici  la  différence  des  longitudes  du  zénith  et 
de  l'astre,  il  nous  devient  nécessaire  de  savoir  détermî— 
ner  la  longitude  du  zénith.  Pour  cela  il  n^y  a  hrien  de  |>lus 
simple  que  de  chercher  d'abord  la  déclinaison  du  zéuith  y 
rapportée  ati  plan  de  l'équateur  et  k  son  ascension  droite  ^ 
relativement  au  point  équinoxial.  Après  quoi  on  conver-^ 
tira  ces  coordonnées  en  longitude  et  latitude ,  relatives  au 
plan  de  l'écliptique ,  conmie  on  convertirait  celles  d'un 
astre ,  par  les    formules   que  nous  avons   déjà    données 

« 

pour   cet  objet. 


par  robserrateur.  Pour  la  simplicité  du  calcul ,  j'ai  conAàrré  dans 
les  fbmrales  les  distances  polaires  A  ,  A'  <ïui ,  pouvant  se  compter  de 
o^  k  loo^  ^  nVzigent ,  dans  les  différens  cas,  aucun  soin  parti- 
culier ,  si  ce  n'est  d'observer  le  jeu  des  signes  algébriques  d^ns 
les  expressions  trigonométriques.  Sous  ce  rapport ,  elles  sont  beau- 
coup plus  commodes  que  les  déclinaisons  et  les  latitudes  qui^ 
comptées  à  partir  d'^un  plan  ,  exigent  qu^on  ait  soin  de  les  faire 
posîtiyes  d'un  côté  et  négatives  de  Fautre.  Quant  à  la  différence 
des  longitudes  /'  —  £ ,  son  emploi  n^ofifrira  non  ^us  aucune  diffi* 
colté  et  n^exigcra  aucune  construction  particulière ,  pourvu  qu^cm 
s'astreigne  toujours  à  compter  les  longitudes  /'  et  Z  de  la  même  manière  , 

ê 

d'occident  en  orient ,  à  partir  du  même  point  équinoxial  ,  comme  on 
compte  les  ascensions  droites  sur  Tequateur.  Enfin  la  distance  D  du 
lénith  au  pôle  de  Fécliptique  ne  doit  pas  être  comptée  à  partir  de  la 
verticale  ^  mais  à  partir  du  zénith  vrai  déterminé  par  le  prolongement 
dn  rayon  terrestie ,  comme  nous  Favons  &it  pour  les  parallaxes  d^ascen- 
sion  droite  et  de  déclinaison. 

En  restant  fidèle  à  ces  conventions  générales  ,  il  n'y  aura  aucun 
autre  soin  à  avoir  dans  chaque  cas  particulier.  On  voit  aussi ,  par 
ces  expressions ,  que  la  parallaxe  doit  s'ajouter  aux  élémens  du  lieu 
vni  avec  le  signe  que  lui  donne  la  formule ,  pour  avoir  les  élémens 
du  lieu  apparent.  IS^oublions  pas  que  les  formules  précédentes  jne 
sont  qu'approchées ,  et  qu^il  £iut  recourir  aux  séries  pour  avoir  les 
Ibnnules  exactes. 


H 

disUncc  du 

du  lieu  de  l'observaiion.   Comme  CZ  est 

restre,  qui  diffèie  de  U  verticale,  il  faudra  employi 

dédinaisoii  du  zénilh  vrai;  c'est-à-dire  retrancher  di 

latitude  terrestre  l'angle   du  rayon  avec  la  verticale. 
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du  zénith  est  très-facile  à  obtenir,  c'est  U 

"  iijiiaieur  ou  la  latitude  géographique 

ter- 

^rla 


Quant 

demment  mesurée    par    l'angle 
forme  le  point  équinoxïal  y  3 


nith,  elle 


du  lie 


le 


;y(léral 


pla. 


fixe  du  r 


degré 


l'équateur.  Pour  l'obtenir  on  suivra  h 
dans  la  page  127  du  premier  livre.  On  cherchera  l'angle 
horaire  d'une  étoile  connue  ,  d'après  l'observation  de  la 
hauteur,  cet  angle  étant  supposi!  compté  du  méridien  supé^ 
rieur,  eidco"à4.oo°danslesensdu  mouvement  diurne. On  y 
ajoutera  l'ascension  droite  de  l'étoile  ,  et  retranchant  de  là 
somme  les  circonférences  entières  ,  s'il  y  en  a  ,  le  reste  sera 
le  tems  sydéfa!  ou  la  distance  du  point  équinoxial  T  au 
plan  du  méridien, 

Cette  distance  sera  l'ascenAion  droite   du  zénith.  C'est 
l'ascension    droite    du 

o«  du   soleil   à   1^ 

rlroite    da 

I.  Car  puisqu'ils 


ce  que    le»  astronomes    appeHi 
milieu  du  ciel.   On  l'obtiendrait    pli 
en    observant    des  passages    d'étoile 
lunette  méridienne  ,     el   calculant 
ces  astres  pour  l'instant  de    Vohi 
se  trouvaient  alors  dans  le  r 
était  celle  du  méridien  tnén 


Connaissant  la  déclinaison  du  zénith  et  s 

m  ascension 

droite,  on  calculera  aisément  sa  longitude  e 

t  sa  latitude. 

El  comme  l'une  des  deux  premières  coordor 

nées ,  savoir 

l'ascension  droite,  est  variable  à  chaque  insta 

t  par  l'effet 

du  mouvement  diurne  ,   on  voit  que  les  deu 

autres,  qui 

À 
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toat«s  deux  là  cotitietinênt,  seront  variable»  aatsî.  La  lati- 
tude et  ia  longitude  du  tënith  changent  donc  h  chaque 
instant.  Cela  ëlail  ftcileà  prévoir  d'après  la  direction  oblique 
du  plan  de  Féclîptique ,  relativement  au  mouvement 
diurne.  Mais  on  a  par  «-.e  qui  précède  ,  le  moyen  d'obtenir 
à  chaque  instant  les  valeurs  de  ces  coordonnées  variables. 

47-  Il  a  plû  aux  astronomes  d'appeler  nonagésime  le 
point  E  de  l'écliptique ,  où  ce  plan  est  rencontre  par 
Je  cercle  de  latitude  ZP  qui  pafsc  par  le  zénith.  Le  mot 
de  nanugèsime  signifie  quatre-vingt-dixième.  Celte  déno- 
mination paraît  venir  de  ce  que  le  point  E  se  trouve  à 
90"  sexagésimaux  du  point  de  l'écliptique  qui  se  trouve 
au  même  instant  dans  Phorison.  En  cffrt,  si  par  le  cercle 
C  de  la  terre,  on  mène  un  plan  perpendiculaire  au 
cayon  CZ^  et  par  conséquent  horizontal  ,  ce  plan  sera 
représenté  dans  la  figure  par  la  ligne  droite  CH^  comme 
l'écliptique  l'est  par  la  ligne  droite  CE.  L'Intersection 
de  ces  deux  plans  sera  donc  une  ligne  droite  ,  menée 
par  le  point  C  perpcf  diculairement  au  plan  de  la  figure. 
Par  conséquant  l'angle  de  cette  droite  avec  CE  et  CH' 
sera  un  angle  droit. 

Ce  point  de  récliptique  ,  situé  ainsi  dans  l'horison,  «\ 
go*  du  point  E  ^  ou  du  nonagésime,  s'appelait  ancienne- 
ment rAoro5ro/7^  ;  et  Tespècp  de  superstition  appelée  Mastro-- 
logie  judiciaire  ,  consistait  a  croire  que  le  point  de  Péclip- 
tique  qui  se  levait  ainsi  au  moment  ou  un  événement  était 
arrivé  ,  avait  sur  lui  une  influence  favorable  ou  funeste. 
On  calculait  donc  la  position  de  ce  point  dans  Técliptique, 
et  selon  qu'il  appartenait  à  telle  partie  ou  à  telle  autre  , 
on  en  tirait  des  présages  heureux  ou  malheureux  :  c'est 
ce  que  Ton  appelait  tirer  Vhoroscope,  Il  suffit  d'énoncer 
cette  snpersliiieuse  pratique  pour  en  faire  sentir  l'absurdité, 
a.  5' 


\ 
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48.  D'après  les  définitions  précédentes  9  la  distance 
angulaire  du  point  E  au  plan  de  rhorison ,  ou  Tanglie 
ECHj  s'appelle  en  astronomie  la  hauteur  du  nonagésîme. 
Cette  distance  est  évidemment  égale  à  Pangle  PCZ  distance 
du  pôle  de  Fécliptique  au  zénith  vrai.  Ces  dénominations 
étant  fort  employées  en  astronomie ,  il  est  utile  de  sa- 
voir ce  qu'elles  signifient.  Mais  il  est  évident  qu'elles  sont 
aussi  peu  caractéristiques  que  peu  nécessaires,  et  que  les 
expressions  générales  de  longitude  et  latitude  du  zénith 
sont  bien  plus  convenables  ;  nous  les  emploierons  toi»- 
jours  dans  la  suite  de  cet  ouvrage ,  car  il  ne  faut  pas 
multiplier  les  termes  techniques  sans  nécessité. 
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CHAPITRE    V. 

diminution  progressisme  de  V obliquité  de  ÏÈclip^ 
tique.  Mouvement  général  des  Etoiles  pa^ 
rallèlement  à  l'Ècliptique  ,  d^oiL  résulte  la 
précession  des  Équinooces. 

49.  Les  valeurs  assignées  à  l'obliquilë  de  l'écHpliquc 
par  les  astronomes  des  différens  siècles ,  ne  s'accordent 
point  entre  elles.  Elles  vont  toujours  en  diminuant  de- 
puis les  plu»  anciens  astronomes  jusqu'à  nous.  Ces  dif- 
férences ne  peuvent  pas  être  entièrement  attribuées  à 
l'imperfection  des  instrumens  et  des  observations  ;  car 
en  vertu  de  cette  imperfection  m(*me  ,  les  résultats  ob- 
tenus auraient  dû  se  trouver  tantôt  trop  forts  tantôt  trop 
foibles ,  et  il  serait  infiniment  peu  probable  qu'ils  s'ac- 
cordassent tous  pour  indiquer  une  diminution  progres- 
sive de  l'obliquité  de  l'écliptique ,  si  cette  diminution 
n'était  pas  réelle.  £n  effet  la  théorie  de  l'attraction  a 
confirmé  complètement  ce  résultat.  £llè  a  prouvé  que 
l'attraction  des  diverses  planètes  qui  composent  notre  sys- 
tème planétaire  ,  doit  nécessairement  déplacer  peu-à-peu 
le  plan  de  l'écliptique  dans  le  ciel  et  selon  la  disposi- 
tion actuelle  du  système  ,  diminuer  son  inclinaison  sur 
l'équateur  d'une  quantité  à*peu-près  égale  à  160^/, 83 
par  siècle  ,  ce  qui  fait  par  année  i//,6o83  To", 62109  sex.). 
Toici  sur  ce  point  les  résultats  comparés  de  la  théorie  et 
des  observations ,  telles  qu'ils  se  trouvent  dans  un  Mémoire 
de  M.  La  place  inséré  dans  la  Connaissance  des  tems  de  181 1. 
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Observations    antérieures  à  Vère  chrétienne* 


Époques 
des 

NOMS 
des 

Lieu 
de 

Obliquité 

ObUquité 

Excès 
de 

observât* 

OSSERTÀTEUBS. 

robscrvai. 

obscrrée. 

calculée. 

robserrtt. 

IIOO 

TcHBOU-KotNO. 

Chine 

a6,556i7 

0 

26,51792 

-4-o,o3825 

35o 

Pttheas 

Marseille. . . 

a6,469i3 

26,40957 

-♦-0,05956 

a5o 

Eratosthène.  • . 

Alexandrie. 

26,40092 

26,39475 

-♦-0,00617 

5o 

LiBOU-HlÀNG. .  . 

Chine 

26,40092 

26,37142 

-f-0,02950 

Observations  postérieures  à  notre  ère. 


173 

461 

629 

880 

1000 

1^79 

1437 


Tsou-Choug.  . . . 
LrrcHou-FouNG. 
Albatenius.  . .. 
Ebm-Jounis  . . . . 

CoCHEOU-KiNO  . 

Uluobby.  ..•<.. 


Chine . 

Chine 

Chine 

Arabie .  • . . 
Le  Caire. . . 

Pékin 

Samarkande 


26,32499 
26  27542 
26,29756 
26,21635 
26,19321 
26,14889 
26,14444 


26,33858 
26,29415 
26,26450 
26,2077 ' 
â6,2oo63 
26,i55oQ 
26,15117 


— o,oi3S9 
—0,01873 
+o,o33o6 
-4-0,00864 
—0,00742 
—0,00620 
H-o,oi3a7 


L'ensemble  de  ces  observations  établit  d'une  manière 
incontestable  la  dÎQi^mition  successive  de  l'obliquité  de 
l'écliptîque.  Leur  accord  avec  les 'formules  déduite^  4^ 
la  théorie ,  dont  elles  s'écartent  tantôt  dans  un  sens  ^ 
tantôt  dans  un  autre,  ne  laisse  aucun  lieu  de  douter 
qu'en  effîet  cette  diminution  est  uniquement  due ,  comme 
la  théorie  l'indique ,  à  l'attraction  des  planètes ,  les  unes 
sur  les  autres  et  sur  le  soleil. 

On  reconnaît  encore  lies  effets  de  cette  diminution  ,  en 
comparant  Iss  positions  des  mêmes  étoiles  relativement  k 
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récliptique  ,  ^  àes  époques  très-éloignées.  Ce^t  ce  que 
Ton  remarque  principalement  sur  les  étoiles  voisines  des 
solstices  d'été  et  d'hiver.  Celles  qui  étaient  autrefois  au 
nord  de  Técliptique  près  du  solstice  d'été ,  sont  mainte- 
nant remontées  plus  au  nord  en  s'éloignant  de  ce  plan.  Au 
contraire  les  étoiles  qui ,  suivant  le  témoignage  des  anciens 
astronomes ,  étaient  autrefois  situées  au  midi  de  l'éclip- 
tiqne  près  du  solstice  d'été ,  ^  sont  rapprochées  de  ce 
plan  ,  et  quelques-unes  s'y  trouvent  maintenant  comprises 
ou  même  l'ont  dépassé  en  se  portant  vers  le  nord.  Des 
changemens  analogues  ont  eu  lieu  vers  le  solstice  d'hiver. 
Toutes  les  étoiles  participent  à  ce  mouvement  ,  mais  di- 
versement et  d'autant  moins  qu'elles  .sont  plus  voisines  de 
la  ligpe  des  équinoxes.  De  sorte  qut*  cette  ligne  semble 
être  comme  une  charnière  autour  de  laquelle  cette  rota- 
tion paraît  s'exécuter.  II  est  naturel  de  conclure  de  ces 
phénomènes  que  le  plan  de  l'écliptique  se  déplace  réelle- 
ment dans  le  ciel,  et  produit  en  sens  contraire ,  relative- 
ment aux  étoiles  ,  les  apparences  que  nous  observons.  Car 
de  supposer  que  ces  mouvemens  appartiennent  réellement 
aux  étoiles,  cela  serait  presque  impossible,  puisqu'il  fau> 
drait  pour  cela  imaginer  entre  tous  les  corps  célestes  un 
accord  inconcevable. 

5o.  Mais  ce  qu'il  est  important  de  savoir,  et  ce 
que  la  théorie  a  également  prouvé ,  la  diminution  de 
Tobliquité  de  l'écliptique  ne  sera  pas  toujours  progressive. 
n  arrivera  un  tems  où  ce  mouvement  commencera  h 
se  ralentir  ;  puis  il  cessera  entièrement,  et  alors  l'obli- 
quité de  l'écliptique  sur  l'équateur  paraîtra  constante. 
Après  quoi  le  déplacement  de  ce  plan  recommencera 
en  sens  contraire.  Il  s'éloignera  peu-à-peu  de  l'équateur 
suivant  les  mêmes  périodes  par  lesquelles  il  s'en  était  ap- 
proché ;  et  ces  états  alternatifs  produiront  une  oscillation 
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éternelle  ,  comprise  entre  des  limites  fixes.  La  théorie 
n'a  pas  encore  pu  parvenir  à  déterminer  ces  limites ,  mais 
d'après  la  constitution  du  système  planétaire ,  elle  a  dé- 
montré qu'elles  existent  et  qu'elles  sont  très-peu  étendues. 
Ainsi ,  à  ne  considérer  que  le  seul  effet  des  causes  cons- 
tantes qui  agissent  actuellement  sur  le  système  du  monde  , 
on  peut  affirmer  que  le  plan  de  l'écliptique  n'a  jamais 
coïncidé  et  ne  coïncidera  jamais  avec  le  plan  de  l'équateur: 
phénomène  qui ,  s'il  arrivait ,  produirait  sur  la  terre  un 
printems  perpétuel. 

5i.  Nous  n'avons  parlé  ici  que  de  la  diminution  lente 
et  séculaire  de  Tobliquité  de  Técliptique.  Cette  obliquité 
éprouve  ,  en  outre ,  de  petites  oscillations  qui  tour-à-tour 
l'écartent  de  sa  valeur  moyenne,  dans  des  sens  opposés. 
Parmi  ces  oscillations  la  plus  considérable  est  soumise  à 
une  période  de  i8  ans ,  c'est-à-dire  qu'au  bout  de  18 
ans ,  tout  ce  qui  dépend  de  cette  inégalité  se  trouve 
compensé ,  et  il  ne  reste  plus  que  l'effet  général 
et  constant  de  la  diminution  progressive.  L'observa- 
tion a  fait  connaître  la  loi  de  ces  petites  oscilla— 
tions,  et  la  théorie  en  a  fait  connaître  la  cause.  Elles 
^ont  produites  par  l'action  de  la  lune  ,  et  font  partie  du 
phénomène  nommé  nutation.  Mais  comme  leur  valeur  et 
leur  pér^iode  dépendent  du  mouvement  de  cet  asire  ,  j'en 
dois  retarder  encore  l'exposition.  Il  nous  suffira  ici  d'être 
prévenu  de  leur  effet  sur  l'obliquité  (*).  11  y  a  aussi  un 
-  •  ■  ■      — — 

(^)  Pour  exprimer  la  variation  séculaire  de  robliquité  de  Fécliptique^ 
I10U3  panirozis  du  comniencemeut  de  ranoée  1  jSo ,  que  les  travaux 
de  Lacaille  ont  rendue  célèbre)  et  qui  est  devenue,  par  cette  raison  ^ 
l'orij^ine  de  presque  toutes  les  déterminations  astronomiques^  L'obli- 
quité moyenne  de  récliptiquc  ,  c'est-à-dire,  Tobliq^ité  corrigée  de 
toutes  les  petites  oscillatlûns   comprises   dans   de   courtes  péi'iodct^ 
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ptlit  effet  clu  même  genre  produit  par  le  soleil ,  maïs  il 
est  beaucoup  moins  considérable ,  sa  période  est  d^une 
demi-année  tropique. 

En  avançant  dans  Tastronomie ,  nous  verrons  que  tous 


éladt  alors  06^.0776.  Soit  V  cette  même  Taleur  après  un  nombre  t 
d'années  juliennes  comptées  depuis  cette  époque ,  t  devant  être  supposé 
n^ptif  pour  les  années  antérieures  \  cela  posé ,  eu  n^ajant  égard  qu'au 
clian|;enient  séculaire  de  FoUiquité  ,  on  aura,  suivant  les  formules  de 
la  Mécanique  céleste,  tom.  3 ,  pag.  i58  , 

f^=36•.o8Ia-l«.o33o4sint.g9'^la^7-oo,7355asln«  t  ai",5M3. 

A  l'époque  de  1760,  on  avait  t  =  o.  Tous  les  termes  s^évanouissent 
excepté  le  premier,  et  il  reste  V -=.  ^0.0776.  Cela  devait  être, 
puisque  cette  éi>oque  est  prise  pour  origine.  Au  tenu  d'^IIipparque , 

ia8  ans   avant   Père  chrétienne,  on  avait 

t  =  —  /i75o-*-  ia8>  = —  1878.  En  emplo^'ant  cette  valeur,  on 
trouve 

V  =  îx6«.o8ia  4-  00.29482. 

L'obliquité  moyenne  qui  avait  lieu  aloi's  surpassait  donc  celle  de 
i^So  de  00,2948a. 

En  disant  varier  t  d'une  unité  dans  Fexpression  de  y\  on  aura  It 
changement  annuel  de  l'obliquité  moyenne  dans  les  didërens  siècles  ^ 
^  sera 

—  o". 2486  sin  t .  43'.  0446  —  i".6o83  cos  t .  99''.  1227. 

Cette  expression  étant  négative  quand  t  est  positif,,  indique  une 
diminution  de  l'obliquité.  Au  commencement  de  1760)  on  avait 
t  =:  o.  La  formule  précédente  donne  ,  pour  la  diminution  annuelle , 
l'.ôoSB  ,  ou   160".  83   par  siède ,  comme  on  Fa  vu  dtfbs  le  texte. 

Tenons  maintenant  aux  inégalités  périodiques.  Soit  V  la  valeur 
de  ToUiquité  au  commencement  d'une  année  quelconque  y  tl  D* 
U  diminution  annuelle    pour    cette   même  année,  V  et  D'  étaa^ 
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les  ëléinens  chi  système  du  inonde  sont  «oumis,  im  mémii 
que  robliquité,  à  des  variations  de  deux  sortes.  Les  unes» 
si  lentes  dans  leur  cours  que  la  maFche  eu  parait  ppo^ 
gressiye ,  depuis  les  plys  anciens  astronomes  jusqu'il  noiis. 
On  les  a  nommées  pour  cette  rai.son  inégalités  séculaires. 
Les  autres,  plus  rapides  dans  leur  marche,  redeviennent  lès 
mêmes  après  dés  intervalles  de  tems  qui  ne  sont  pa» 
trèshrcôn'sidérables,  et  les  astronomes  ont  déjà  observe  pkt- . 
sieurs  de  leurs  révolutions.  On  les  a  nommées  inègaUtis 

m  I      I  I  ■    ■!  iwii        pi  I   »  ■  Il   II  m    1 1 ^^»M^i^.^Bi^»^fpi»^ 

calculées  d  a|i>ri8  I»  fonnule^  pr^édente».  Cela  posé,  ajiriès  lui  noinl|r» 
n  de  jourB  écoulés,  Pobliiuité  apparente  1/  sera 

E'  =  f '■ -h  i''.34i  I  co« 2  £  +  a9''.7i4a cos  JT; 

L  étant  la  longitude  du  soleil  et  2Y  la  longitude  du  nceud  ascen^ 
dant  de  la  lune ,  c'est-à-dire  du  point  de  sou  orbite  ou  elle  perce 
récliplique  ,   quand  clic  s'élève  au-dessus  de    ce    plan   du  côté   du 
nord.  Ce  point  ,  ou  nœud  de  la  lune  est  mobile   sur  Pécliptiepie , 
et  il   f.ût  le  tour  entier  de  ce  cercle  en  dix-buit  ans  :  voila  ce  <£qi 
fait  la  période  de  la  nUtation  lunaire  ,    car  on  appelle  aiiisi  Teflêt  de 
cette  oscillation.    On  voit  que  Tobliquité  contient  encore  une   autre 
petite  oscillation  dépendante  de  la  position  du  soleil  sur  Fécliptique. 
La  périod'e  de  celle-ci  eàt  évidemment  dHine  demi-année ,  puisqu^aprèt 
cet  intervalle  de  tems,   la  longitude    du  soleil   avant    augmenté  de 
îîoo'' ,  Tare  ;2  Zf  a  augmenté  de  4oo<'  y  d^où  il  suit  que  cos  2  L  reprend 
périodiquement  lés  mémies  valeurs.    Cette  seconde  inégalité  vient  de 
ce  que  Taçtiqn  du  soleil  produit  sur  Péquateur  un  balau cernent  ana- 
Ic^uc  à  ct^ni  que  produit  Faction  de  la  lune  :    on  le  nomme ,  par 
apalbgle ,  nuiation  solaire ,  cbmnM  on  nomme  l'autre  nutation  lur 
fuUre»    Ifous  ne  plaçons    ici    ces.  explications  et   ce»   formules  que 
pour  ue  rien  laisser  de  vague  relativement  aux  inégalités  dont  nouA 
parlons  ,*  et  afin    que  par  là  suite  quand  nous  en    aurons  déveroppf 
les  lois  par  Fobservation ,  on  en  puisse  retrouver  îcs  expressions  *ux 
endroits  où  elles  se  rap))Ortent  naturellement. 
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pénptU^es  pour  les  distinguer  des  précédentes ,  qui  pour- 
tant sont  aussi  périodiques  ,  mais  comprises  entre  des 
livitesb  incomparablement  plus  étendues. 

52,  Nous  avons  vu  plus  haut  que  lorsqu'on  avait  dé-* 
terminé  par  observation  ,  pour  une  certaine  époque,  Fins- 
tant  an  passage  du  soleil  par  Téquinoxc  du  printems,  rien, 
n'était  plus  facile  que  de  rapporter  à  ce  point  les  ascen«- 
stons   droites  de  tontes  les  étoiles,    il  suffit  à    cet  effet 
d'observer   ou   de    calculer  la   différence  de   l'ascension 
droite  comprise  entre  chaque  étoile  et  le  point  équinoxial , 
^fTérrnce  que  nous  avons  appris  à  déterminer,  §  i3.  Or,  en 
répétant   cette  observation  sur  les  mêmes  étoiles  à  diffé* 
rentes  époques ,    m^me  après  des  intervalles  d'un  petit 
nombre  d'années,  on  y  trouve  des  changemens  très-sensi— 
blefi ,  dont  le  résultat  général  est  que  toutes  les  ascensions 
droites  des  étoiles    vont   en   augmentant,  en  sorte    que 
Içucs    méridiens  semblent    continuellement  s'éloigner  de 
celui  de  l'équinoxe  ,  dans  le  sens  du  mouvement  propre 
du  soleil.  £n  même  tems  les  déclinaisons  des  étoiles  chan- 
gent aussi  ;  de  sorte  que  l'éqnateur  cesse  de  passer  par  les 
mêmes  étoiles  ;  et  ce  déplacement  progressif  est  tellement 
sensible    que  la  situation  des  diverses  constellations  rela- 
tivement à   l'éqnateur  et  aux  équinoxes ,  est    tout-à-fait 
dîflërente  de  celle  que  les  anciens  astronomes  ont  décrite.. 
53.  Ces  mouvemens  n'offrent  pas  au  premier  coup- 
d^œil  une  loi  bien  évidente  ,  lorsqu'on  les  rapporte   au 
plan  de  l'équateur  ;  mais*  si  on  les  rapporte  au  plan  de 
l^écliptique  par  longitude  et  latitude,    et  si  Ton  compare 
ainsi  les  positions   actuelles  des    étoiles  avec   celles  que 
les  anciens  astronomes  nous  ont  transmises  ,  et  qu'ils  di- 
sent avoir  observées ,  on  y  découvre  tout-à-coup  un  ac- 
cord merveilleux.  On  voit  tout  de  suite  que  les  latitudes 
des  étoiles  n'éprouvent  que  des  variations  nulles  ou  très- 


V 
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petites ,  pa:*  etemple ,  celle  qui  résulte  naturellement  dé 
la  diminiftîon  séculaire  de    Tobliquité  ;  tandis  que  tous 
les  changemens  se  portent  sur  les  longitudes,  qui  vonti 
sans  cesse  en  augmentant  pour  toutes  les  étoiles  ;^  et  pour 
touVés  d'une  égale  quantité.  De  sorte  que  ces  astres  sem- 
blent  ainsi  se  mouvoir    dans  le   ciel ,   parallèlement   au 
plan  de  Fécliptique  ;  ou,  pour  s'exprimer  d'une  manière 
rigoureuse  et  géométrique  ,  les  phénomènes  se  passent 
conmie  si  la  sphère  céleste  tournait  autour  de  l'axe  dé, 
l'écliptique ,  avec  un  mouvement  très-lent ,   dirigé  d'oc- 
cident   en    orient  ,    dans    le  même   sens   que    celui    du. 
soleil. 

54.  Pour  mesurer  ce  mouvement ,  il  suffit  de  comparer- 
entre  elles  les  longitudes  d'une  même  étoile  ,  observées  à. 
deux  époques  différentes  ;  l'effet  étant  le  même  pour  toutes, 
les  étoiles ,  il  importe  peu  laquelle  on  choisit. 

Par  exemple  ,  suivant  les  observations  de  Bradley ,  l'é- 
toile que  l'on  nomme  VEpi  de  la  vierge ,  avait  pour  longi- 
tude ,  au  commencement  de  1760  ,  22:4°, 77 16. 

Suivant  les  observations  de  Maskeline ,  au  commence- 
ment  de    1802  ,    la  même   étoile    avait    pour    longitude 

La  différence  est  0*^,6485  en  quarante-deux  ans  ,  ce  qui 
donne  i54"i4^  p^^  année.  La  discussion  d^un  grand  nombre 
d'observations  donne  iSI^^' fii  (5o//,io  sex.  ).  On  sent  ea 
effet  qu'un  élément  aussi  délicat  ne  peut  être  établi  avec 
certitude  que  par  une  moyenne  entre  un  grand  nombre  de 
résultats  observés. 

55.  Par  suite  de  ce  mouvement  ,  les  points  équino— 
xiaux  ne  répondent  pas  toujours  aux  mêmes  points  de  la 
sphère  céleste  ;  et  le  soleil  emploie  un  peu  moins  de  tem» 
pour  revenir  à  l'équateur ,  que  pour  revenir   aux  méme& 
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étoiles.  Cest  en  cela  qae  consiste  la  précession  des  éçui- 
Tioxes. 

Pour  calculer  ce  retard  ,  il  faut  remarquer  que  lorsque 
le  soleil  moyen  est  revenu  à  Tëquinoxe  ,  après  une  révo- 
lution tropique  de  365', 24^264  1  il  lui  reste  encore  à 
décrire  sur  Fécliptique  le  petit  arc  ]54'\63,  avant  d^avoir 
rejoint  le  point  de  la  sphère  des  étoiles  qui  avait  passé 
Tannée  précédente  à  l'équinoxe,  en  même  tems  que  lui. 
A  la  vérité  ,  ce  point  est  lui-même  en  mouvement  sur  ' 
Técliptique  en  vertu  de  la  précession ,  et  il  s^éloigne  un 
peu  du  soleil  pendant  que  cet  astre  le  rejoint  ;  mais  sa 
marche  annuelle  n'étant  que  de  i54'^63  ,  la  quantité  dont 
il  s'avance  depuis  l'instant  de  l'équinoxe  jusqu'au  moment 
où  il  est  atteint  par  le  soleil  ,  est  tout-à-fait  insensible  , 
en  sorte  qu'on  peut  le  supposer  immobile  dans  cet  inter- 
valle  ('^).  Ainsi ,  pour  connaître  ce  retard  annuel  du  soleil 
sur  les  étoiles  ,  il  suffit  de  réduire  en  tems  ce  petit  arc 
154^)63  y  à  raison  de  la   circonférence  entière   pour  une 

,    ,  i54",63  .  365',  242264 

année    tropique  ,  le    résultat  est   — - — ^ 

on  Oj,oi4iig*  £n  l'ajoutant  à  Tannée  tropique,  on  aura  la 
durée  d'u^e  révolution  entière  du  soleil ,  par  rapport  aux 
étoiles,  exprimée  en  jours  moyens  solaires.  C'est  ce  que 
l'oniiomme  Vannée  sydèrale  :  elle  est  de  365 j,  256383. 


(*)  Pour  Élire  le  calcul  sans  rien  négliger ,  soir  T  la  révolution 
tropique  qui  est  donnée ,  S  la  révolution  sydèrale  qui  est  inconnue. 
Puisque  les  équinoxes  rétrogradent  de  i54'',63  pendant  une  année 
tropique ,  leur  mouvement  en  une  année  sydèrale  ,  sera  proportion- 

S 
Bellement  i54",  63'  — .•  Tel  est  donc  Tare  que  le  soleil  aura  à  par- 
courir au-delà  de  4oo^  pour  compléter  Tannée  sydèrale.  lie  tems  quHl 
emploiera  pour  cela  ,  eu  vertu  de  son  mouvement  moyen  sera  exprimé 


7<>  ASTBONOMIK 

56.  BVprèft  ces  résultats  ,  il  est  aisé  de  voir  que  1« 
ligne  des  équinoxes  rétrograde  sur  Técliptique  d'un  grade 
eu  64*"%  7  9  ou  d'un  degré  de  Tancienne  division  en  71 '"'96. 

Il  est  également  facile ,  en  supposant  ce  mouvement  uni- 
forme ,  de  calculer  le  tems  que  les  équînoxes  emploieront 
à  faire  le  tour  de  Pécliptique  ;  car  s'il  faut  une  année  pour 
154^963  ,    le    tems    nécessaire   pour  décrire    4oo"  ^^^ 

■   ^  I"",  ou  a5868  années,  c'est-à-dire,    environ 

vingt-six  mille  ans.  Mais  le  mouvement  de  précession 
éprouve  dans  les  différens  siècles  des  inégalités  qui 
probablement  changeraient  un  peu  l'étendue  de  cette 
période. 

57.  La  découverte  de  la  précession  ne  remonte  qu'au 
tems  d'Hipparque.  Avant  cette  époque,  on  croyait  que 
le  soleil,  en  revenant  au  même  équinoxe ,  rejoignait  aussi 
Us  mêmes  étoiles  ;   et  comme  la   présence  de  cet  astre 


S       T                          i54".63 
par  i54"-63.  "y'TTT";  ou  simplement  — jLl •  S.  L'année  çydéf^lt 

S  sera  donc  égale  à  une  année  tropique  plut  cette  quantité ,  c'est-à* 
dire  que  Ton  aura 

^      ^     i54".65  T 

Scz.J  -^ ; S;     donc  5=  r,,/  ^- 

4000         '  i5^  .()5 

I— • 

4oo« 

En  développiint  le  second  membre  en  séùe  ,  il  vient 

4000  (    4oo*»   ) 

Les  deux  premiers  termes  forment  la  valeur  que  nous  avons  rapportée 
dans  le  texte.  Le  troisième  ne  donnerait  pas  une  unité  de  plus  Kur  hà 
ttxiime  détâmale  de  jotu*. 


PHYSIQUE.  77 

dans  les  diverses  parties  du  ciel  d^tormiiiait  et  réglait  les 
travaux  de  l'agriculture  ,  on  avait ,  dès  la  plus  haute  anti- 
quité, divisé  Féciiptique,  à  partir  delVquinoxe  du  printems, 
en  douze  portions  égaies ,  que  Ton  avait  nommées  signes^ 
satis  doute  à  cause  des  travaux  qu Viles  indiquaient  ;  car 
on  leur  avait  donné  des  noms  analogues  à  ces  travaux. 
Le  passage  du  soleil  dans  ces  difTérens  signes,  était  facile 
à  reconnaître  par  l'observation  des  étoiles  qui  composent 
récliptique,  et  que  l'on  avait  aussi  partagées  en  douze 
g;roupes  ,  ou  constellations.  Mais  depuis  cette  ancienne 
époque,  l'état  du  ciel  a  beaucoup  changé.  Les  équinoxes 
ont  rétrogradé  sur  l'écliptique ,  par  l'i^ffet  de  la  préces- 
sion 9  et  les  mêmes  étoiles  ne  répondent  plus  aux  mêmes 
travaux.  Cependant  on  a  conservé  en  astronomie  cette 
ancienne  division ,  et  même  les  noms  des  douze  signes , 
avec  les  caractères  qui  les  représentent  ;  mais  on  les 
compte  sur  Pécliptique  à  partir  de  l'équinoxe  variable 
du   printems. 

Ce  sont  :  le  bélier  r  ,  le  taureau  *^  ,  les  gémeaux  n  i 
le  cancer  *<&  ,  le  lion  Si ,  la  vierge  ni: ,  la  balance  ^  ,*lc 
scorpion  ai ,  le  sagittaire  >♦  ,  le  capricorne  *f^  ,  le  -v^r- 
seau   "ss.  f   les  poissons    x  • 

Ils  sont  compris,  par  ordre  ,  dans  les  deux  vers  suîvans , 
belles  à  graver  dans  la  mémoire  : 

Sitiit  jiHe$ ,  Tauruz  ,  Gemini  ,  Cancer ,  Léo ,  Virço , 
lÀhraquCy  Scorpiusy  Jrcitenens  ,  taper  ^  Amphùra  ^  Pisces, 

Chaque  signe  est  la  douzième  partie  de  la  circonfé- 
rence, et  vaut  3o  degrés  de  l'ancienne  division  sexagé- 
ttmale.  L'assemblage  de  ces  signes  forme  ce  que  Ton 
nomme  un  zodiaque. 

D'après  une  convention  généralement  adoptée  par  touf^ 
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les  astronomes ,    le  premier  point  du  signe  dtt  béfûrë 
avaries  ^  répond  toujours  à  l^équinoxe  du  printems  ; 

Le  premier  point  du  cancer  ou  de  rëcrevisse,  au  soklil 
d'ëté  ; 

Le  premier  point  de  la  balance  à  Téquinoxe  d^automni 
Le  premier  point  du  capricorne  ^  au  solstice   d^hiTcr. 

58.  Du  tems  d^Hipparque  ,  ou  plus  exactement  à  on 
ëpoque  un  peu  antérieure ,  les  constellations  du  U 
lier  ,  du  cancer ,  de  la  balance  et  du  capricorne  ^  i 
trouvaient  réellement  dans  ces  quatre  points  de  Torbil 
du  soleil ,  mais  elles  s'en  sont  éloignées  depuis  d^envira 
3o*  sexagésimaux  par  Feffet  de  la  précession  (*)• 

L'équinoxe  du  printems  arrive  aujourd'hui  dans  I 
constellation  des  poissons  ;  le  solstice  d'été  dans  la  coni 
tellation  des  gémeaux  ;  Péquinoxe  d'automne  dans  I 
constellation  de  la  vierge  ;  le  solstice  d'hiver  dans  1 
constellation  du  sagittaire  :  tout  a  rétrogradé  d^un  sign 

On  voit  donc  qu'il  faut  soigneusement  distingner  h 
i^nes  du  zodiaque ,  qui  sont  fixes  par  rapport  aux  équi 
noxes,  et  les  constellations  qui  sont  mobiles  par  rapport 
ces  mêmes  points. 

59.  Au  reste  ,  on  ignore  a  quelle  époque  le  zodiaqn 
a  été  inventé.  On  ne  sait  s'il  a  été  imaginé  par  partif 
ou  tout  à-la-fois  ;  on  n'est  pas  même  bien  sûr  qu'il  a; 
toujours  contenu  le  même  nombre  de  constellations  qu'ai 
jourd'hui.  On  a  cependant  chercbé  à  pronver  par  se 
ancienneté  la  longue  présence  du  genre  hiniiain  sur  la  lerri 


(*)  En  calculant  la  précession  traprcs  1rs  formules  ])1iîs  approchéi 
qui  seront  rapporlëcs  plus  bas  ,  on  trouve  que  la  c oïncifirrce  exacte  d< 
conslcllntions  avec  les  signes  du  zodiaque,  a  dû  avoii*  lieu  aSo  ar 
avant  Ilipparque  ,  c* est-à-dire  4^7  ^^^  arani  l'ère  chrétienne. 


PHYSIQUE.  79 

Les  hypothèses  que  l'on  a  formées  sur  ce  point  se  trouvent 
réunies  et  discutées  dans  PHistoire  de  Tastronomie  de 
Baîlly  (^).  Mais  un  examen  plus  approfondi  des  anciennes 
tables  astronomiques  ,  et  en  particulier  de  Celles  des  In- 
diens ,  rend  ces  irîdu étions  fort  douteuses  (**).  D'ailleurs, 
la  conséquence  que  Ton  a  voulu  en  déduire  ,  est  infirmée 
par  les  traditions  de  tous  les  peuples,  et  paraît  contraire 
à  un  grand  nombre  de  faits  d'histoire  naturelle  qui  ra- 
mènent l'état  actuel  du  globe  à  une  époque  beaucoup 
plus  récente.  On  ne  trouve  dans  l'intérieur  de  la  terre 
aucun  ossement  fossile  qui  appartienne  à  l'homme  ,  et  on 
en  trouve  très-peu  qui  puissent  être  rapportés  à  des  espèces 
d'animaux  existantes  actuellement.  Presque  tous  ceux  qui 
s'y  sont  conservés  ,  appartiennent  à  des  espèces  incon- 
nues ,  et  différentes  de  celles  que  nous  voyons  aujour- 
d'hui ;  pourquoi,  si  ces  dernières  subsistaient  alors,  n'en 
est-il  resté  aucune  trace  ,  et  quelle  preuve  plus  frappante 
d'un  ancien  état  de  choses  ,  dans  lequel  l'homme  n'exis- 
tait pas  ? 

60.  Dans  tout  ce  qui  précède ,  nous  avons  attribué 
-aux  étoiles  ce  mouvement  de  précession  progressif,  et  pa- 
rallèle à  l'écliptique  qui  les  déplace  toutes  ensemble,  et 
qui  change  continuellement  leurs  positions  relativement 
à  l'équateur.  Mais,  si  nous  avons  considéré  ces  dépla*- 
cemens  comme  réels ,  c'est  uniquement  parce  que  nous 
sommes  convenus  de  considérer  l'équateur  comme  un  plan 
fixe  et  immobile,  auquel  nous  rapportons  les  positions  de 
tous  les  astres ,  au  moyen  de  leurs  ascensions  droites  et  de 
leurs  déclinaisons.  Car  les  apparences  seraient  absolument  les 

(*)  BaiUy,  Hist.  de  Tastronomie ,  tom.  III,  pag.  478  et  suir^ 
(**)   Sysiéme    du    Monde,  troisième  édition,   pag.    374.    Paris, 
1808  ,  ia-8«. 
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mêmes ,  si  an  lieu  d'attribuer  ces  motiveinens  à  toutes  les 
étoiles  9  nous  les  donnions  à  la  terre  en  sens  contraire. 
Bans  cette  supposition,   èe  serait  Tëquateur  céleste,  qui 
se  déplaçant  avec  la  terre ,  rétrograderait  le   long  de  Pé-- 
cliptique  contre  Tordre  des  signes,  de  manière  que  Fin^ 
tersection  commune  de  ces  plans ,  ou  la  ligne  des  équi- 
noxes ,  décrirait  annuellement  sur  l'écliptique  un  arc  dé 
i54"963 ,   en  sens  contraire   du    mouvement  propre   du 
soleil.  Alors   les  étoiles  seraient  réellement  immobiles  ^ 
et  la  terre  seule  serait  en  mouvement.  L'équateur  céleste 
se  déplacerait  parmi  les  étoiles  ,  et  non  pas  les  étoiles  par 
rapport  à  lui.  A  la  vérité  ,  pour  admettre  cette  manière  de 
voir,   il  faudrait  supposer  aussi  que  Taxe  du  mouvement 
diurne   se  déplace   en    même  tems    que  le  plan  de  Vé^ 
quateur ,  auquel  il  reste  toujours  perpendiculaire  ;  car  là 
hauteur  du  pôle,  dans  chaque  lieu,   reste  invariablemenl 
la    même  ,    quoiqu'elle    ne    réponde   pas   toujours    aux 
mêmes  étoiles  ;  et  par  conséquent  la  direction  du  mou- 
vement diurne  restant  constamment  la  même ,   relatirt- 
ment  à  chaque  horison,  doit  se  déplacer  avec  eux.  Mais 
ce  déplacement  de  Taxe  de  rotation  du   ciel ,  bien  loin 
de    paraître    extraordinaire  ,   n'est    qu'une   induction    de 
plus ,    tendant   à   ccn&rmer  le    soupçon    que  le   mouve-r 
ment  diurne  du  ciel  n'est  qu'apparent ,  et  qu'il  est  réelle-* 
ment  causé   par   celui  de  la  terre  en  sens  contraire.  Si 
l'on  se  rappelle  ce  que  nous  avons  dit  dans  le  chapitre  i6 
du  premier  livre,  sur  les  illusions  que  produisent  les  moui'e. 
mens  relatifs    d'un  système   dont    on  fait   partie ,    l'idée 
de  donner  à  la  terre  un  mouvement  de  rotation  sur  elle- 
même  ,  autour  d'un  axe  fixe  sur  sa  surface ,  et  à  cet  axe 
un  mouvement  de  précession  dans  le  ciel ,   ne   cc^mporte 
rien  d'impossible  ni  même  d'étrange.  Et,  après  tout,  cette 
manière   d'expliquer  les  apparences  est  encore  plus  simple 
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que  d'aller  supposer  dans  tout  le  isystême  des  corps  célestes, 
autant  de  mouvemens  généraux  et  communs  de  rotation 
dinme  et  de  précession ,  qui,  vu  la  multitude  de  ces  corps 
et  la  variété  de  leurs  distances ,   supposeraient  dans  leurs 
mouvemens  particuliers  un   accord    réellement  inconce- 
vable.  Aussi  tous  les  phénomènes  que  nous  avons  à  dé* 
couvrir  en  poursuivant  l'étude  de  l'astronomie ,  s'accor— 
dent-ils  pour  montrer  que  cette  supposition  n'est  pas  la  . 
vraie.  Mais   en   attendant   que  leur  développement  nous 
ofiire  un  ensemble  d'inductions  irrécusable  ,   il  est  utile 
^e  nous  soyons  prévenus  sur  la  possibilité  de  cette  double 
explication. 

6i.  La  théorie  de  l'attraction   universelle  a   fait  con- 
naître que  le  phénomène  de  la  prccession  des  équiiioxcs 
est  causé  par  l'attraction  de  la  lune  et   du  soleil  sur  le 
sphéroïde  applati  de  la  terre.  Cette  attraction  étant  inégale 
sur  les  diverses  portions  du  sphéroïde  à  cause  de  l'appla- 
tissement ,  détourne  continuellement  le  plan  de  l'équateur 
terrestre   de  sa  direction,  et  le   fone  de   rétrograder  sur 
Técliptique ,    conformément  aux   lois   que    nous    venons 
de  tirer  des  observations.  Si  la  terre  était  sphérique ,  cet 
effet  n'aurait  pas  lieu  ;  il  n'y  aurait  point  de  précession, 
et  les  équinoxes  répondraient  toujours  aux  mêmes  points 
de  réclip  tique ,  du   moins  en  n'ayant   égard  qu'au  genre 
diction  que  nous  venons  de  considérer. 

Les  attractions  exercées  par  le  soleil  et  la  lune  sur  le 
sphéroïde  terrestre  ,  variant  avec  la  position  de  ces  astres  ; 
il  en  résulte  dans  la  précession  des  équinoxes  de  petites 
oscillations  ,  qui  tantôt  l'augmentent  et  tantôt  la  dimi- 
nuent. Les  périodes  de  ces  oscillations  sont  différentes 
pour  le  soleil  et  pour  la  lune  ;  elles  dépendent  du  tems 
nécessaire  pour  que  l'astre  re^nne  à  une  position  où 
2.  6 


il  ait  la  mém 
duites  par  Fucilon  d 
année  tropic|ue  ;  cell 
une  période  de  i8  < 
avec  les  oscillations 
tique,    dont  nous  avi 


foi 


partie  du  phéu 
;pli(jiiernns  plus  loi, 
Ce  n^est    pas    tout 
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ifluence.    Les  inégaliLps  de  ce  genre  pro— 
a  du  soleil,  ont  pour  piinode   une  dcmi- 
celles  qni  sont  produites  par  la  lune  ont 
8  ans.  Les  unes  et  les  autres  sont  liées 
ilogiics  diî  Tobliquité  de  réctip— 
parle    dans  la   page    70  ;   et  elles 
lène  de  la  DUlalioii ,    dont  nou» 


les  loi 


autres 
plan  d<' 


r  le  soleil  , 


mouvement  des  équinoxes 

utre  ranse.  Nous  avons  déjà  ; 

pi. 


change 
■dipliqoe 


kl^iliquc    ùan; 
varier  l'inclinaison  de  l'éi 
nous  l'avuns  déjà  remarqué.   En   m 
aussi  les  points  d'intersection  de  ces  i 
la  position  de  la  ligne  des  équinoxes, 
coupent.  Ce   inouveinecit  étranger 
que  les  altraciinns  d 
si  elles  élaieiil  senles 
du    sy  terne    planélai 


-à-peu  la  direction  du 
Ce   déplacement  fait 


■quai 


soleil  et  de  la 
inles.   Dans 


mi^me  sens  i^ue  cek 
conséquent  contraire 
1«  snleil  et  la  lune, 
annuelle  qne    nous  o 

men^  contraires  ;  et, 
celle  que  l'onobservei 
on  iSS^iSya^.  Ces 
cux-inèmcs,  indêpi 
cependant  une    in 


:  tems  il  fait  variée 
i  plans  ,  c'esl-à-Jîrc 
livant  laquelle  ils  se 
combine  avec  celui 
une  produiraient, 
la  position  acluelle 
■  ,    le   déplacement    de    l'édiptique 
m  nioiivcuient  annuel  de  o*,c(G55. 
rpct ,  c'esl-à-dire  ,   dirigé  dans  le 
du   soleil   en   longitude.  Il   est  par 
I  Tnouvemenl  rélragrade ,  causé  par 
*. -D'où    l'on    voit   que   la   précession 
obsen-ons  et   qui  est  de  i54.",6a73  ^ 
e  la  difrérenre  de    ces   dcns:  mouve- 
,  sans  le  déplacement  de  l'ccliplique, 
Tait. serait  égaleài54",G272-|.o«,y655 
ffeLf  de  l'action  des  planètes  sont,  par 
dans  delà  figure  de  la  terre.  Mais  ils  ont 
lence.  indirecte    qui    est   lice    U    cetla 
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figure.  Car  comme  ils  déplacent  le  plan  de  IVcliptique 
qui   est    Forbite   du    soleil ,   ils   amènent   cet  astre    dant 
des  positions  différentes  relativement  au  sphéroïde  terrestre, 
et  changent  ainsi  l'action  qu'il  exerce   sur   ce  sphéroïde 
en  vertu  de  Taplatissemï^nt.  La  position  de  l'orbite  de  U 
lune     qui    accompagne   toujours    l'écliptiquc    se     trouve 
changée   de  la  même  manière  ,  et  par  la  même  cause  ; 
Paction    de   la  lune  change    donc  aussi.   De    là  résultent 
dans  le  mouvement  des  points  équinoxiaux  ,    et  dans  l'o- 
bliquitc    de   l'écliptique   de  nouvelles   modifications.   Ces 
effets  secondaires  altèrent  considérablement  les  résultats 
qui  auraient  lieu  par  les  seules  actions  du  soleil  et  de  la 
lune  sur  le  sphéroïde  terrestre ,    si  le  plan  de  l'écliptique 
était  immobile. 

Ces  variations  qu'éprouve    l'action   du  soleil  par  suite 
du  déplacement  de  l'écliptique,  sont  périodiques  comme 
ce    déplacement  lui-même.    Les   inégalités    qui  en    ré- 
sultent dans  le  mouvement  des  équinoxcs  et  dans  l'obli^ 
quité    de   l'écliptique   sont   donc  périodiques  aussi.    Ces 
inégalités   sont    analogues    à   la   nutation    lunaire  ,   mais 
beaucoup  plus  lentes.  On  pourrait  les  appeler  la  nutation 
séculaire.    Comme   elles   ne   sont   point   proportionnelles 
au   tems ,   elles  rendent   la   précession   inégale   dans  les 
diiférens  siècles.   Mais  ces   variations   sont  si  lentes   que 
les   observations  seules  n'auraient  pas  suffi  pour  les  dé- 
couvrir ,   sur-tout  à  cause  de  l'imperfection  des  observa- 
tions   anciennes  dont  il    eût  fallu  se  servir   pour  évaluer 
et  comparer    la    précession    des   équinoxcs  à  différentes 
époques.   En  vertu  de  cette  cause ,  la  rétrogradation  an- 
nuelle des  points  équinoxiaux  est  maintenant  plus    forte 
de  i^,4o4o»   qu'elle  ne  l'était  au  tems  d'Hipparque.  Par 
conséquent  l'année  tropique  moyenne  est  aujourd'hui  plus 
courte   de   i2",820  qu'elle  ne  l'était  alors.   Car  puisque  la 
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rélrogradalion  des  points  équinoxiaus  est  plus  grande  a 
jourd'hui  qu'autrefois,  le  soleil  a  chaque  année  i*,4o4o  Ai 
moins  à  parcourir  dans  l'écliptique  pour  rejoindre  le 
plan   de   l'équateur.    L'année   tropique  moyenne    qui  SB 


le  de  tout  le  tems 
n  arc  de  i'/,4o4o 
loycn  ;  ce  qui  pro- 
I  peut  s'en  assurer 


!  par  les  intervalles  de 
noxe,  est  Jonc  aujourd'lnii   plut 
qu'il   faut  au  soleil  pour  parcoi 
sur  l'écliptique  ,  par  son  inouvei 
duit  un   retard  de  i2''8ao  ,  com 

par  une  simple  proportion.  Ce  retard  exprimé  en  teru* 
sexagésimal  serait  de  i  t",oj6.  Pour  que  celte  diminutiDn. 
de  l'année  tropique  soit  réelle,  il  faut  admettre  que  l'an- 
née sydcrale  à  laquelle  on  la  compare  ,  et  le  jour  sydéral 
par  lequel  on  la  mesure,  sont  des  périodes  constantes.  £n 
effet,  leur  invariabilité  est  démontrée  par  la  théorie,, 
comme  nous  l'avons  annoncé  plus  haut. 

Ces  résultats  de  la  théorie  ,  en  donnant  aux  observa- 
tions et  aux  calculs  wne  exactitude  qu'ils  ne  sauraient 
atteitidre  sans  ce  secours  ,  éclairent  en  mime  tems  l' esprit 
tuf  les  véritables  lois  des  phénomènes  ;  c'est  pour- 
quoi j'ai  cru  avantageux  de  les  exposer  ici  par  anticipa- 
lion   (*). 

62.  Les  cliangemens  progressiis  que  la  précession  pro- 
duit sur  la  longitude  des  astres,    se  reportent  sur  la   décH- 
11  iJroite,  et  altèrent  ces  deux  élémens. 


(*)  Pour  avoir  le  Diouremenl  ilfs  ^iiuinoies  aur  l'étlipiique,  i] 
&ut  loi  rapporter  â  une  ligne  tue  prise  dans  ce  plan-  PrcnoiiA  pour 
celte  ori^nc  la  positioii  du  {Kiiot  équlDuiial  Yi  an  commencanenl 
de  1750,  et  noniraoDa  +  ^'  la  quantité  dont  l'ëquinoxe  aura  lilKT- 
gcodé  lur  i'écliptiqiie  à  pnrlir  de  ce  point,  apris  un  nombre  t  J'aunéa; 
t  (levotll  iae  «upposé  négalïf  pour  les  annréa  anlciieureB.  GJa  jxiat, 
eu  u'avant  égard  qu'.!  la  partiL-  si'nulaire  de  la  prcccssion,  uu  aui*j 
d'aprcs  lei  formules  lie  la  Micaai'iuc  ccicste,  uiiu.  3  ,  pjj.    i5S, 


i 


'  ^-^«^       V^m  t\    T."  -"'■— 
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Mais  on  a  vu  précédemment  que  les  arcs  qui  les  ex- 
priment sont  liés  avec  la  longitude  et  la  latitude  par  des 
triangles  sphériques  ,   au  moyen  desquels  on  parvient  à  lc& 

en  disant  t  =z  o ,  '*1r'  est  zéro  comme  cela  doit  être.  £11  Élisant 
C:= —  1878  ,  ce  <jui  remonte  à  Tëpoque  d^Hipparque  ,  ia8  an» 
ayant  Uère  dirécicnne,  on  trouve 

^  =r  —  290,  22o32  -4-  00, 1 8087  -4-  00, 1 8201  =  —  280,90745. 

Ce  résohat  étant  négatif,  indique  que  le  point  équinoxial  éuiit  alors  àt 
rorient  de  Féquinoxe  de  1760 ,    et  il  montre  qne  les  équinoxes  on^ 
létn^radé  de  28<>,90743  depuis  cette  ancienne  époque  ,  jusqu'à  1700. 
Cett  96^»  i'.o%  en  mesures  sexagésimales. 
La.  valeur  annuelle  de  la  précession  moyenne  dans  les  différens- 
est  y  diaprés  les  mêmes  formules, 


i54".627a+4".  8435  sin  t  .  99".  1227  4.  i".93io4  sin»  t  .  21". 5223. 

Cest  la  quantité  dont  ^'  varie  quand  t  augmente  d'une  unité». 
En  1750  ,  on  avait  C='o,  la  précession  étiit  alors  i54'S6272.  Le> 
changement  de  la  précession  annuelle  depuis  1 750 ,  est  exprimé  par 
ki  autres  termes  de  la  formule.  Il  est  donc  égal  à 

4"- 8435  .  sin  f. 99".  1227  -f-  i", 95 1 04 -sin*  ï.21",  5223. 

Les  deax  termes  de  cette  expression  sont  ])ositi&-  quand  t  est  positif.. 

Li  précession  annneUe  augmente  donc  continuellement  de  siècle  en 

liidè  i  d^où  ii  suit  que  Tannée  tropique  diminue.  Pour  évaluer  cefle 

diminuftioti  j  il  Êiut  réduire  ^expression  précédente  en  tcms ,  »  raison 

de    la    circonférence    enti^    pour    une    année    tropique  ,    c'est-à- 

3G5J.  242264 
dire ,  qu'il  fiiut  la  multiplier  par 5  alors  elle  se  trouvera 

ci^rimée  en  jour»,  et  sa  vale«r  sent 

G) .00044^  •  *i^  *  •  99''  '^27  "^  oJ. 000 17632  sin*  t  .  2i'',5223. 

Pour  les  années  antérieures  à  1750  ,   t  changeant  de  signe  ,  la  valeur 
as  cette  expression  devient  négative ,  et  alors  elle  exprime  Tàccrois^ 


I 
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en  déduire.  On  peut  donc  déduire  aussi  des  mêmes 
triangles  l'expression  de  l'effet  qu'un  petit  changement  de 
la  longitude  peut  produire  sur  l'ascension  droite  et  sur  la 


sèment  de  Tannée.  ,£n  faisatit  ainsi  t  =  —  1378,  ce  qui  répond  à 
répoque  d^Hipparqae,  on  trouvera  i2".8ao  pour  l'excès  de  Tannée 
tropique  à  cette  époque  dur  celle  de  1 760  :  c'est  11''.  076  en  tems 
sexagésimal.  En  Élisant  la  même  supposition  dans  la  formule  qui 
exprime  le  changement  de  la  précession  annuelle  en  arc,  on  trou- 
vera i".4o4<>  pour  Tare  correspondant  ;  c'est  la  quantité  dont  la  pré- 
4;<îSsion  annuelle ,  en  1 760 ,  surpasse  celle  qui  avait  lieu  à  répoqne 
d'IIippanjue.  Celle-ci  était  donc  alors  i55".  vaSa. 

Puisque  nous  avons  dit  que  l'étendue  des  oscillations  de  récltptiqne 
n'est  pas  encore  exactement  a8si<i;née ,  on  conçoit  que  les  formules  pr6- 
oédentes  ne  peuvent  être  qu'approchées.  Mais  cette  a]>proximatioa 
s'étend  jusqu'à  2O0O  ans  avant  et  après  l'époque  de  1750  qui  leur  sert 
d'oiifjine. 

^'coons  maintenant  aux  inégalités  périodiques.  Soit  "^P'  la  rétrograda- 
tion moyenne  du  point  équinoxial  T  depuis  1750  jusqu'au  commen- 
cement d'une  anuée  quelconque ,  et  A/  la  valeur  de  la  préccniOB 
annuelle  à  cette  même  époque ,  ^'  et  M  étant  calculés  par  le«  formules 
précédentes.  Cela  posé ,  a]>rès  un  nombre  n  de  jours  écoulés  j  la 
rétrogradation  du  point  équinoxial  sera 

.,..        Mn  i".54.i        .    ,^         59',444/t       .    „ 

305 ,2D  taug  o  lang  t«i 

CA  est  l'obliquité  de  l'écliptique  ,  L  la  longitude  du  soleil ,  JY  Z» 
nœud  ascendant  de  lorbe  lunaire^  Les  deux  dernières  inégaliUà 
proviennent  du  phénomène  de  la  nutalion  lunaire  et  solaire.  On  m 
déjà  Vu  leur  influence  sur  l'obliquité  de  l'éclipiique  ^  seulement  ellea 
étaient  alors  exprimées  par  les  cosinus  de  a /^  et  de  iV  ,  au  lieu 
qu'elles  le  sont  ici  par  les  sinus  des  mêmes  arcs.  Quant  à  leurs 
coefliciens^  numériques ,  le  premier  est  celui   de  cos  2  L  divisé  par 

a 

tanc  •»  :  le  second  est  <:elui  de  cos  N  multiplié  par  •  :  OB 

tang  2  M 

peut  aisément  le  vérifier  sur  les  expressions  précédentes.  Ces  rapporte 

dcpeudcut  des  lois  suivant  lesquelles  agit  le  phéuomcoc  de  la  nuu- 
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décUnaison.  On  obtient  nînsi  la  précession  en  dêcUnaison 
et  en  ascension  droite  (*). 

63.  Si  le   plan  d»  Tecliptique  était   immobile  dans  le 


lion.  Ils  ne  peuvent  se  démontrer  que  par  la  théorie  de  Pattradion  qui  en 
a  fait  connaître  la  cause.  Nous  les  donnons  ici  comme  de  KiinpJet 
iait^  d^observation.  Si ,  dans  ces  expressions  ,  Ton  mut  pour  <•  sa 
Taleur  relatÎTe  à  Tobliquité  actuelle ,  afin  de  réduire  tous  les  coefiiciena 
en  nombres ,  an  aura ,  pour  la  rétrogradation  du  point  éqiiinoxial 
aprèf  n  joun  écoulés  depuis  le  commencement  d*uDe  année  quel- 
conque j 

Mn 

■*'  +  -~ 3" .  0894  sin  a  Z:  -+-  55".5655  .  sin  iV. 

365.25 

Quand  cette  expression  deviendra  né<;ntive ,  cela  si^ifiera  que  le  point 
éqninoxial  au  lieu  d'hêtre  plus  occidcutal  qu'an  commencement  de 
Tannée  est  au  contraire  plus  orienta?  \  de  sorte  qu"*]!  aura  été  ramené  en 
sens  contraire  de  son  mouvement  moyen  ,  par  TcfTet  des  perturb^itions 
périodiques  qu'il  éprouve.  D.'ins  la  réduction  des  cocfficiens  en  nombres, 
on  a  employé  pour  «•  la  valeur  ?.Co.o73i5,  qui  cuiit  celle  de  Tobli- 
^lé  au  commencement  de  Vannée  iSoo.  Mais  comme  ces  cocfdcicng. 
sont  fort  petits  ,  cette  même  valeur  suffira  pour  leur  réduction  > 
pendant  ])lusieurs  si<^c1cs.,  sans  qu'il  soit  nécessaire  d'*avoir  égard  à  la. 
vaiiatioa  séculaire  de  Tobliquilé.  Ainsi ,  dans  tous  1rs  caktils  d\)bserva- 
ttons  modernes ,  on  pourra  toujours  emplo^'er  la  formule  numérique 
que  nous  venons  de  déterminer. 

(^)  Ces  résultats  sont    faciles    à    déduire    dies   éqnations  ^ue   nous 
avons  données  dans  la  note  de  la  page  58.  En  nommant  u  l'bbliquité- 
de  récliptique ,  /  la  longitude  ,  k  la  latitude ,    a  l'ascension  droite  » 
et  £^  la  déclinaison ,  nous  avons  trouvé  alors 

-  tanf(  Ajin  M-f  sin  /  cos  « 
tto  <l— sin  »  cos  A  sin /•+•  cos  «  siu  x  et  tang a  =  — — — — -— —  • 

ca^  / 

Traitons  d'abord  la  premiore.  Par  l*cfïct  dé  la  précesbion ,  la  lon- 
gitude /  change  et  devient ,  par  exemple  ,  t ,  Supposons  que  la  latitude 
et  Tobliquitc  de  Féclipiique  ne  changent  pas ,  et  nommons  «T  la  aou» 
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ciel ,  et  si  son  inclinaison  sur  réquateur  restait  constante  ^ 
les  considérations  précédentes  suffiraient  pour  retrouver 
à  une  époque  quelconque  la  position  d^une  étoile  relative- 
Telle  valeur  de  la  déclinaison  correspondante  à  la  longitude  t  :  nous 
aurons  encore 

sin  ^'  =  sin  <t  cos  A  siii  t  -4-  cos  m  sin  \, 

En  retranchant  ces  deux  équations  Tune  de  Fautrc ,  on  en  tire 

sin  ^'  —  sin  <^  :=  sin  «  cos  A  /sin  /'  —  sin  l\  ; 

ou ,  en  exprimant  la  difTércnce  des  sinus  par  la  différence  des  arcs  j 

sin  j/</'  —  d\  cos^  I ^-f-</|  =  sin  «  cos^.sin  5  fr—l\coa^  //'-f-/>. 

La  différence  des  longitudes  /'  —  /  est  égale  à  la  prëcession  en  lon- 
gitude \  nous  la  nommerons  p  :  la  différence  des  déclinaisons  <i'~-  d 
est  la  précession  en  déclinaison  ^  nous  la  nommerons  ^ ,  et  ainsi  Ton 
aura     sin  J  .  J*  .  cos|«/-»-  ^^\  r=  sin  «  cos  A  .  sin  j  /9  cos  //  -I-  if}» 

Celte  formule  est  rigoureuse  ,  et  Ton  en  tirerait  l ,  par  les  séries  | 
d^une  manière  analogue  à  celle  que  nous  avons  indiquée  dans  le 
premier  livre ,  pour  le  calcul  des  parallaxes.  Mais  à  cause  de  la 
])etitesse  des  arcs  p  et  l  ^  on  peut  se  borner  à  leur  première  puis- 
sance 5  et  de  plus ,  en  substituant  leur  rapport  à  celui  de  leurs  sinus, 

sin  u  cos  \  cos  / 
on  a ,  par  approximation  ,  J^  =  o"  ■  • 

cos  d 

Cette  formule  peut  encore  être  sim])lifiée  ^  car  si  l'on'  se  rappelle  It 

triangle  sphérique<S'P/^'/i^.  5 ,  que  nous  avons  considéré  dans  la  pag.  67, 

et  qui  est  forme  par  trois  ravons  visuels  menés  au  ).ôle  de  l'écliptique  , 

au    pôlç    de    Téquatcur  et    à   Tastre  ,  on  a    évidemment  ,    dans   ce 

triangle  ;   le  côté  P'S  >  complément  de  la  latitude ,  opposé  à  Tangle 

P'PS  ,  ou  90  -4^  a  j   et  le  côté  PS  ,  complément  de  la   déclinaison 

oppoçé  à  l'angle  PP'S ,  ou  90  —  /  j  et  comme  dans  tout   U'iangle 

sphérique   les   sinus    des    angles    sont   proportionnels    aux   sinus    des 

côtés  opposés,  celte  proportionnalité  donnera  ^  dans  le  cas   aotuel^ 

cos  K  .  cos  l    • 
cos  a  =  ■   ■  j 

cos  d 

de  sorte  qu'yen  substituant  cette  valeur  on  a  simplement 

(i)  •    •    •    •  Précession  en  déclinaison  .  =1^  ^  sin  «  cos  a  ^     . 
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ment  à  ces  deux  plans ,  en  supposant  que  cette  position 
eût  ëtë  une  seule  fois  observée.  On  se  bornerait  à  faire 
dans  la  longitude  de  l'astre   le  changement  que  la  préces- 


Ccst  Fexpression  très -simple  mais  seulement  approchée  de  J^  et 
comme  on  a  supposé  l  •=:  d  —  d  ^  on  en  tire 

d'  -rz  d -\'  p  sm  m  ces  a. 

En  introduisant  au  lieu  des  déclinaisons  les  distances  A  ,  A'  de  Tastrc 
an  pôle  boréal  de  Tcquateur  ,  ce  qui  est  toujours  plus  sim])le)à  cause 
des  signes,  on  aura  A  =  ioo<'  —  d '^A'z=.  ioo<>  —  <f  ,  De  là  on  tire 
d' —  4^:  A  —  A' ,  et  par  conséquent 

A'  =  A  —  ^  siu  «  cos  a. 

Vttkt  de  la  précession  en  déclinaison  change  donc  de  .«igné  en  mémt 
tems  que  cos  a.  En  suivant  les  Tariations  de  ce  terme  ,  on  voit  que  si 
Vkxl  conçoit  le  plan  du  grand  cercle  qui  passe  par  les  pôles  de  Fé- 
quateur  et  de  Tédiptique ,  et  que  Ton  nomme  le  cohire  des  solstices , 
la  précession  rapproche  du  pôle  boréal  de  Féquateur  les  astres 
ùtués  par  rapport  à  ce  colure  du  même  côté  que  Téquinoxe  du 
printems ,  et  éloigne  au  contraire  du  même  pôle  les  astres  situés  dn 
coté  de  Féquinoxe  dVutomne ,  ce  qui  est  en  effet  visiblement  conforme 
à  œ  qui  devait  résulter  d'un  mouvement  parallèle  à  Tédiptique  tel  que 
celui  de  la  précession. 

Œerchons  maintenant  la  précession  en   ascension  droite  j  et  pour 
€ela  y  reprenons  la  seconde  formule. 

—  tang  A  sin  «  M-  sin  /  cos  « 
taug   a  =  ■* 

cos  / 

£n  XH>mniant   a',  l'ascension   droite   changée  par  la   précession ,   oa 
aura  de  même 

—  tang  A  sin  «  +  sin  l'  cos  «  • 

tang  a   =    -— 5 

cos  / 

et  en  retranchant  ces  deux  équations  Fune  de  Fautre, 

,  — tang  A  sin  «.{cos/— cos/' f  4-sin(/' — /)cos«i. 

Uns  a  —  Ung  a  =    î — 5 

cos  /  cos  / 
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sîori  exige  ,  ef  avec  cette  longitude  corrigée  ,  la  latltucfe 
restant  la  même ,  on  calculerait  Fascension  droite  et  la 
dé(îlinaisôn. 


ou ,  en  raetlaot  pour  cos  l  —  cos  /'  sa  valeur 

ftin  (a —  a)        -  2  (  anj.'  \  si  r»  « .  siu  '  [l'-h  /)  sin  ?  |  Z'-  /  [  -f-  sin  (^-  i)  co«  m- 
eosxz  cosa^  eus  /  cos  L* 

a* —  a  est  la  précession  en  aA:e}'Sion  droite.  Diaprés  ]^expression  pré« 
rédcnle ,  sa  valeur  est  fort  petite,  du  même  ordre  que  l' —  l  oa 
p,  ^insi,  en  se  boi*nant  aux  premières  puissances  de  ces  quantités , 
on  pourra  substituer  Je  rapport  des  petits  ans  a'  —  a  et  t  ^^  f  à 
celui  de  leurs  sinus.  On  pourra  de  plus  supposer  /= /'  et  a^za^ 
dans  tous  les  autres  termes  qui  ont  déjà  ces  petits  arcs  pour  £icteurs^ 
et  il  viendra  auisi 

p  cos*  à  I —  tang  a  sin  w  sin  /  +  cos  a»} 

cos'  l 

K  faut  maintenant  éliminer  de  cette  expression  K  et  iy  afin  d'avoir  «'— *  « 

exprimé  en  fonction  de  la  déclinaison  et  de  Tascension  droite.  Pimr 

eela ,  mettez  dans  le  dénominateur  du  second  membre  au  lieu  de  C06  i 

cos  a  cos  d        • 

sa  valeur  j  1  équation  deviendra 

cos  A 

p]  —  sin  A  cos  A  sin  «  sin  /  -4*  cos'  a  cos  m  (• 

cos*  d 

Maintcnnnt  Féquation  ibndamcniale  qui  exprime  la  valeur  de  siu  d 
pag.  87 ,  donnera. 

sin  tt  cos  A  sin  /  =  sin  J  —  cos  »  sin  a  ; 

et  en  substituant  cette  valeur  dans  «'  —  «  ,  il  vient 

p  \  —  sin  A  sin  d  ■+■  cos  w  > 

a'  —  a  =  ■ • 

cos'  d 

Xi  ne  reste  plus  qu'^à   remplacer  sin  A  par  sa  valeur  eu  fonction  dt 
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Maïs  puisque  l'écliptîcjue  se  déplace  aussi  dans  le 
ciel  ,  les  latitudes  des  élolles  ne  peuvent  point  demeurer 
constantes.  Leurs  variations  se  combinent  donc  avec  celles 
que  la  longitude  éprouve,  par  suite  de  la  précession  des 
tquinoxes  ;  et  ainsi  pour  retrouver  la  position  des  astres  à 


k  déclinaison  et  de  l'ascension  droite,  laquelle,  d*après  les  fonnulet 
fimdamentalei  de  la  page   58 ,  est 

sln  A  =  C08  «  sin  </  —  sin  «  cos  </  tin  «  ; 

et  Ton  trouve,  après  les  rikluctions, 

(3}....Préce86ioD en  ascension  droite  a     a-^ipX cos «*  +  sin  «  sin  a  lang {l\\ 

Pïr  conséquent    eu   introduisant  au    lieu  de  d    la  distance  polaire 
A=  loo^— >  ^ ,  on  aura 

a'  z=.  a  •^'pï  cos  w  +  sin  »  sin  a  cet  A  > . 

Dans  ce  siècle ,  la  procession  annuelle  en  lon^tudr  =ri5.'i''6a77.. 
Cest  la  valeur  de  p  qu'il  fiiut  employer  pour  transporter  les  décli- 
naisons et  les  ascensions  d'une  année  à  une  autre  consécutive.  IVlais  st 
r(m  voulait  calculer  la  variation  de  la  déclinaison  et  de  Tascension 
droite  pour  plusieurs  années,  il  faudrait  prendre  au  lieu  de.... 
p  =  i54",6a72  la  valeur  a  ^  ,  3^,  etc. ,  et  on  aurait  pour  iV —  d: 
A  — A'  et  a'  —  a  des  valeurs  doubles,  triples  ,  etc.  ;  mais  en  pro- 
foirant  trop  loin  cette  proportiounalité  ,  elle  finirait  par  devenir 
inexacte  ,  principalement  pour  les  étoiles  voisines  des  pôli^  de  Té-* 
quateur,  et  pour  lesquelles  d  est  peu  différent  de  loo^.  En  eiîet  » 
pour  ces  étoiles  ,  un  petit  chfingement  dans  la  déclinaison  </ ,  en 
produit  un  fort  considérable  sur  la  valeur  de  tang  d  y  parce  que  tan^  tl 
devant  être  infini  quand  d  =  loo*»,  croît  très-rapidement  en  ap- 
procliant  de  cette  limite  ;  du  sorte  que  les  petites  variations  produites 
dans  d  par  la  précession,  deviendraient  sensibles  sur  a  —  a.  Ainsi , 
pour  les  étoiles  circompolaires  ,  il  faut  recourir  à  la  méthode  rigou- 
reuse que  j'ai  expliquée  dans  le  n°.  64  du  texte  ,  ou  bien  si  l'on 
vent  employer  les  formules  précédentes  il  ne  faut  calculer  les  variations 
derascen^iou  droite  que  ])oar  des  intervalles  de  tenis  trcs-rapprochc». 

lUppelons-ngus  que  dans  ces  formu'w  nous  avons  supposé  fobliquitrf 
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des  époques    quelconques ,   il   faut    avoir     égard    à  ces 
changemens  simultanés. 

Nous  avons  déjà  annoncé  que  la  théorie  de  Fattraction 
explique  de  la  manière  la  plus  précise  les  lois  de  ces- phé- 
nomènes. Quoique  nous  ne  puissions  pas  exposer  ici  les 
preuves  sur  lesquelles  ces  explications  sont  appuyées  ^ 
nous  en  ferons  cependant  connaître  les  principaux  résul- 
tats ,  car  c'est  là  le  seul  moyen  de  se  former  des  idées 
nettes  et  exactes  sur  le  déplacement  de  l'écliptique  et  sur 
le   mouvement  des   points   équinoxiaux. 

64.  Soit  fig.  7,  Er'^^  la  position  de  l'écliptique  à  une 
époque  fixe ,  par  exemple  ,  au  commencement  de  l'année 
lySo,  que  les  travaux  de  Lacaille  ont  rendue  célèbre,  et  que 
l'on  a  prise  pour  l'origine  de  plusieurs  déterminations  astro- 
nomiques. Soit  à  cette  même  époque  tQ  l'équateur,  et 
Y  le  point  équinoxial  ;  en  sorte  que  les  longitudes  se 
compteront  de  r  vers  jB  ,  et  les  ascensions  droites  de  T 
vers  Q.  Considérons  maintenant  une  autre  époque  posté- 
rieure à  la  précédente.  L'équateur  aura  rétrogradé  en 
vertu  de  la  précession.  Soit  donc  T'Q^  sa  nouvelle  posi- 
tion à  cette  époque  ,  et  y'  son  intersection  avec  l'éclip* 
tique  fixe  de  lySo;  l'angle  sphérique  Ey'Q^  sera  son  in- 
clinaison sur  cette  écliptique.  Mais  alors  l'écliptique  vraie 
se  sera  déplacée  dans  le  ciel  ;  elle  aura  pris,  par  exemple, 
la  direction  NE^ ,    faisant  avec  la  précédente  un  angle 


«  constante.  Or  elle  rarie  dans  la  réalité  ,  comme  nous  Favons  prouvé 
pLis  haut.  Déplus,  le  point  équinoxial  nVst  pas  fixe  sur  réquateur,u 
comme  nous  le  prouverons  bientôt  :  le  déplacement  de  récliptique. 
dans  Tespace  le  fait  marcher  d^occidcnt  en  orient.  Les  formules  que^ 
nous  venons  d^ob tenir  ne  sont  donc  pas  complcttcs.  Tfous  verrons  tout-*> 
à-rheure  ce  qu'il  y  faut  ajouter. 
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sphérique  ENE\  Par  l'effet  de  ce  déplacement,  elle  cou- 
pera la  nouvelle  position  de  l'équateur  en  y*  »  et  le  point 
Y^  sera  la  nouvelle  position  du  point  cquinoxial  vrai.  De 
sorte  que  l'on  comptera  les  longitudes  de  y"  vers  E'  , 
et  les  ascensions  droites  de  y  "  vers  Ç'. 

Maintenant  il  faut  savoir  qu'en  su|)posant  l'obliquité  de 
l'édiptique  observée  à  la  première  époque  ,  la  théorie  de 
l'attraction  fait  connaître  pour  une  autre  époque  quel- 
conque,  i®.  l'arc  YV'  ou  la  précession  du  point  équî— 
Tioxial  sur  l'édiptique  fixe  de  1760  ;  2°.  l'angle  Er'Q\ 
obliquité  de  l'équateur  sur  cette  mpme  écliptique;  S',  l'arc 
y'T//  ou  le  mouvement  du  point  èquînoxial  en  ascension 
droite  ;  4**  enfin  ,  l'obliquité  de  l'équateur  sur  l'édiptique 
mobile  ou  l'angle  E' x"Q''  Avec  ces  données  ,  rien  n'est 
plus  facile  que  de  transporter  les  catalogues  des  astres 
d'une  position  à  l'autre ,  et  de  calculer  quelles  seront  ou 
quelles  ont  dû  être  les  longitudes,  latitudes,  ascensions 
droites  et  déclinaisons.  Cette  recherche  n'est  exactement 
qu'une  simple  transformation  de  coordonnées. 

£n  effet,  connaissant  les  longitudes  /  et  les  latitudes  X 
rapportées  à  la  position  primitive  de  1760,  on  ajoutera 
aux  longitudes  l'arc  de  précession  V  y'  sur  l'édiptique  fixe^ 
arc  que  nous  nommerons  4?  ^^s  longitudes  /-{-•v}/  et  les 
btîtudes  A  détermineront  la  position  des  astres  sur  l'édip- 
tique fixe  pour  la  nouvelle  époque  que  l'on  aura  consi- 
dérée. Comme  on  connaît  aussi  l'angle  jBy'Ç'  ,  obliquité 
de  l'équateur  sur  cette  écliptique  à  la  même  époque  ,  on 
pourra  calculer  avec  ces  données  les  ascensions  droites  et 
les  déclinaisons  relativement  à  la  nouvelle  position  X'Q^ 
de  l'équateur.  Nous  les  nommerons  û'  et  d\  Pour 
les  obtenir ,  il  suffira  d'appliquer  les  formules  de  la 
pag.  58. 

Mais  ces  arcs  sont  comptés  à  partir  du  point  équinoxial 
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y'  i  pQur  les  ramener  à  l'ëquinoxe  vrai  T//  ,  il  suffit  At 
retrancher  de  toutes  les  ascensions  droites ,  l'arc  Y'Y^'f 
ou  le  mouvement  du  point  équinoxial  en  ascension  droite* 
Soit  a'  cet  arc.  Alors  les  ascensions  droites  û'  —  a'  et  les 
déclinaisons  d^  seront  les  élémens  de  Tastre  relativement  à 
la  nouvelle  position  de  Fëquateur  et  du  point  ëquinoxial  vrai 
y"  ;  et  comme  on  connaît  aussi  l'angle  E'^'^Q'  9  obliquité 
apparente  de  l'ëcliptique  sur  l'équateur  pour  la  nouvelle 
époque  ,  on  pourra  aisément  calculer  les  longitudes  et  les 
latitudes  pour  cette  même  époque  ,  relativement  à  l'éclip-* 
tique  mobile.  Ce  sera  encore  une  application  très-simple 
des  formules  de  la  page  58.  Par  ce  moyen  on  aura  les 
ascensions  droites  des  astres  9  leurs  déclinaisons ,  leurs 
longitudes  et  leurs  latitudes  ,  rapportées  à  la  nouvelle 
position  de  l'e'quateur,  de  l'ëcliptique  et  du  point  ëqui- 
noxial y'^ 

Noos  avons  supposé  la  nouvelle  époque  postérieure  à 
lySo.  Si  elle  était  antérieure,  les  raisonnemens  seraient  les 
mêmes  ,  le  signe  seul  des  quantités  changerait.  La  préce*- 
sion  "^yJ ,  au  lieu  d'êîre  ajoutée  aux  longitudes  ,  devrait 
en  être  retranchée  ,  et  le  mouvement  du  point  ëquinoxial , 
au  lieu  d'être  soustrait  de  l'ascension  droite  af  ,  s'y  ajou- 
terait. Tout  cela  va  de  soi-même  dans  les  formules  ,  en  y 
supposant  le  tems  positif  pour  les  époques'  postérieures  à 
1760,  et  négatif  pour  les  autres  (*). 

La  nécessité  de  ces  réductions  se   fait  sentir  quand  on 

(*)  Prenons  toujours  pour  origine  l'équinoxe  de  1760  ,  et  nommons 
-+•41*  rétrogradation  du  point  ëquinoxial  sur  récliplirpie  fixe  ^ 
jusqu^après  un  nombre  t  d''années  comptées  de])uis  cette  époque  ,  t 
devant  êti-e  supposé  négatif  pour  les  années  antérieures  ;  désignent 
aussi  par  /^l'obliquité  de  l'équateur  sur  Fécliptique  fixe,  on  .iunk| 
par  les  formules  de  la  Mécanique  céleste  y 


/ 
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veut  calculer  des  positions  d'étoiles  trcs-ancicnnement  ob— 
servees  par  les  astronomes,  et  Tacrord  des  observations 
avec  les  résultats  des   formules  en  démontre  la   rigueur. 

*=t .  i55".59a7 -4- 30. 1 1 G 1 9 -»- 4**.25562  Mil  ^  r .  1 55".5927  4- 950.0733  } 
— 7«.353o8co«t.99".i227 —  10.7572  8mi.43".o446, 

r=  a6.o8i2  —  00.367G6  —  10.81876  cosjf .  i55''.5927  +  950.0733  J 
-4-  oo .50827  cos£.43".ozj46  — 20.84636.sm  £.99".i227. 

On  a  vu  d'ailleurs  pl'écédeniment  quVn  noinnianl  4'  la  rétrogradation 
correftpondanic  des  équinoxes  sur  l'ëcliptique  mobile ,  et  désignant 
par  p^'  Tobliquité  apparente  de  Féquateur  sur  récllptique  mobile  j 
<m  a  pour  une  époque  quelconque ,  à  partir  de  1 75o , 

*'=t.i55".5927— 10. 42823  8in«.43".o446,4-6o,22o588in><.49",56i3 

^'=  260 .0812  — 10 .  o33o4sin  t.99''.i227. — o® ,  73532  .sin»  t  .2i'',5aa3« 

Quand  on  aura  calculé  "SP",  "*?'  et  /^,  on  aura  ■■    pour  It 

cos  K 

mouTcment  du  point  équinoxial  en  ascension  droite  y' Y  "j  <^t  en  suivant 
la  niarcbe  que  nous  avons  indiijuce  dans  le  texte,  on  aura,  diapré» 
ces  valeurs,  tous  les  changeraens  nécessaires  pour  réduire  les  posi- 
tions apparentes  des  astres  de  Tépoqne  de  1750  à  une  autre  époque 
quelconque  antérieure  ou  postérieure  ,  même  de  deux  mille  ans ,  ce 
^i  suffit  aux  besoins  de  Tastronomie. 

D'après  la  valeur  précédente  de  '^  ^  en  faisaut  varier  t  d'une  unité , 
on  trouve  le  mouvement  annuel  des  équinoxes  sur  Técliptique  fixe  égal  à 

i55",5927-hio",4ooi  cosj  f .  1 55", 5927 -♦-950,07331 

4-ii",4487  sin.  /.99",i227  -  i".i88i  cos  t  43",o4î6 

pour  1 750  on  a  t  =  o ,  et  cette  expression  devient 

155^,5927 -*-o",8o34-.  i",i88i  =  i55",ao8o, 

De  même  en  faisant  varier  t  d'une  unité  dans  la  valeur  de  Vj  oft 
tronve  le  changement  annuel  d'obliquité  de  l'éqnaieur  sur  Fécliptique 
lixe  de  1 760  égal  à 
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Nous  noas  occuperons  plus  tard  de  ces  applications ,  tt 
nous  en  montrerons  l'usage,  soit  pour  vérifier  la  véritë 
de  quelques  observations  fort  anciennes  ,  soit  même  pour 
fixer  Pépoque  de  quelques  événemens  historiques. 


4",4445  siu  {t .  i55",59!X7  +  950,0733}—  o",3437  sin  r.43"o446 

—  4".43i8  cos  «.96",  1227 

En  développant  le  premier  terme  ,   cette  expression  prend  la  forme 
suivante  ' 

o",3437  [sin  1. 1 55",59!i7-sin  f  .43'',o446 }  -♦■4",43 1 8  { cos  M 55",59a7— cos  t  .99" 

Sous  cette  forme  on  voit  quelle  est  nulle  quand  t  ^  o  ,  positive  quand 
/  est  positif ,  et  négative  quand  t  est  négatif.  La  variation  anuudle  de 
réquateur  sur  récliptique  fixe  ne  commence  donc  point  par  être  cons- 
tante. Elle  est  d'afiord  nulle ,  et  ensuite  elle  s'accélère  proportionnel- 
lement au  tems  ;  car  si  on  développait  l'expression  précédente  suivant 
les  puissances  du  tems ,  en  se  bornant  à  la  première  ,  les  termes 
affectés  de  cosinus  se  détruiraient  mutuellement,  et  les  autres  aé 
réduiraient  à 

f. 0^,34  37  {sin  i55",5927—  sin 43",o446} 

résultat  qui ,  étant  évalué  numériquement  ,  deviendrait 

H-  t.o",oooo6o74.  D'après  la  théorie  des  mouvemens  unifoimément 
accélérés  ,  il  s^ensuit  que  le  changement  total  d^obliquité  après  le 
tems  t  serait  égal  au  produit  de  Faccélération  annuelle  par  la  nK>itié 
de   t ,  c^est-à-dire  qu'après  le  tems  t  Tobliquiié  ^  deviendrait 

y  -4- 1* .  ©",00003037. 

C'est  ainsi  que  dans  la  chiite  des  corps  graves  Paccclération  étant  pro- 
portionnelle au  tems  ,  les  espaces  parcourus  sont  proportionnels  on 
carre  du  tems. 

Ces  résultats  diffèrent  beaucoup  de  ceux  que  nous  avons  obtenus 
pour  le  changement  annuel  de  l'obliquité  de  Téquateur  sur  TécUptique 
mobile ,  alors  l'expression  de  ce  changemenl  était 

—  o',24865in  «. 43^,0446  —  i^fioSô  cos  t.^^'i^^'j. 
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65.  Pour  le  moment ,  nous  nous  contenterons  de  faire 
iremarquer  les  conséquences  qui  résultent  de  la  mobilité 
de  l'écliptique ,  relativement  à  h  mesure  du  tems.  Nous 
avons  dit  que  le  jour  sjdéral  avait  pour  mesure  l'inter- 
valle de  tems  compris  entre  deux  retours  consécutifs  d'une 
même  étoile  au  méridien  ,  cet  intf»rvalle  étant  supposé 
corrigé  des  effets  de  la  précession,  de  l'aberration  et  de  la 
Dutation.  En  d'autres  termes,   cela  revenait  à  rapporter 


r 
ou  bien  en  transformant  le  dernier  terme  pour  mettre  en  évidence  la 
partie  constante 

—  r',6o85  —  o',!x486sin  t.43",o446  -♦-  $",2166. 8in>  f  .49%56i3  j 

ainai ,  outre  les  termes  proportionnels  au  tems  et  aux  diverses  puissances 
in  tems  ,  elle  contenait  le  terme  constant  —  i",6o83 ,  dont  nous 
Jie  retrouvons  plus  Tanalogue  dans  les  variations  d^obliquité  de  Fëqua- 
teor  sur  réclipiique  fixe. 

La  raison  de  cette  différence  tient  à  celle  des  causes  qui  pro- 
duisent ces  deux  phénomènes.  L'attraction  du  soleil  et  de  la  lune» 
li  elle  agissait  seule  ,  produirait  ime  précession  constante  égale  à 
iSS'^Sgay  ,  et  elle  ne  changerait  point  l'obliquité  de  Téquateur  sur 
fédiptique ,  qui  alors  serait  fixe.  Mais  par  Peffet  de  Patlraction  des 
planètes  ,  Fécliptique  vraie  se  déplace  dans  le  ciel  ,  et  entraine  ces  deux 
astres  avec  elle.  Alors  leur  action  change  et  produit  une  petite  varia- 
tion dans  Fobliquiié  de  Téquateur  sur  Fécliptique  fixe.  Cette  variation , 
d^abord  insensible ,  s^accélère  pi*oportionnellement  au  teins  y  et  le  chan- 
j^emetit  absolu  d^obliquité  qui  en  résulte  est  proportionnel  au  carré 
du  tems.  Mais ,  en  outre ,  rattraCtion  des  planètes  qui  déplace 
rédiptique  vraie  Fincline  aussi  sur  Fécliptique  fixe.  Cette  autre  varia- 
tion annuelle  est  d^abord  constante  ,  et  son  ef&t  est  proportionnel 
au  téms.  Or  Fobliquité  apparente  que  nous  observons  est  la  diffé- 
rence des  deux  inclinaisons  de  Féquateur  et  de  Fécliptique  vraie  sur 
Fécliptique  fixe.  Ccst  Fexcès  de  la  première  sur  la  seconde  ;  c'est 
donc  la  différence  des  deux  résultits  précédons,  et  voila  pourquoi 
son  expression  ,  que  nous  venons  de  développer ,  contient  les  deux 
fçenres  de  variations  qui  les  caractérisent* 

a.  7 
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l'étoile  à  l'équînoxe  moyen  y"  et  à  la  rendre  immobile  re- 
lativement à  ce  point  dans*  l'intervalle  d'un  jour.  Par 
conséquent  la  durée  du  jour  sydéral  se  trouvait  réellement 
mesurée  par  les  retours  consécutifs  du  point  équinoxial 
moyen  Y'/ autaéridicn.  J'appelle  ici  ce^point  flf  iquinoxe 
moyen  ,  pour  le  distinguer  de  l'équinoxe  vrai ,  qui  oscille 
autour  de  lui  en  vertu  de  la  nutation. 

Mais ,  d'après  ce  que  nous  venons  de  découvrir  sur  1^ 
déplacement  séculaire  de  l'écliptique ,  le  point  équinoxial 
Y^/  ne  répond  pas  toujours  au  m^me  point  physique  de 
l'équateur.  Il  est  au  contraire  mobile  sur  ce  grand  cercle  y 
et  son  déplacement  après  un  intervalle  de  tems  donné, 
est  mesuré  par  l'arc  r'T"  ,  comme  nous  venons  de  le  voir 
dans  la  fig.  7.  La  petite  portion  de  ce  mouvement  propre, 
qui  répond  à  une  rotation  du  ciel ,  fait  donc  réellement 
partie  du  jour  sydéral  ;  de  même  que  les  arcs  diurnes 
décrits  sur  l'équateur  par  le  soleil  ,  en  vertu  de  son 
mouvement  propre  ,  font  partie  de  la  durée  des  jours 
solaires.  Si  le  mouvement  du  point  équinoxial  y^  ^taic 
sensiblement  inégal  ,  les  durées  des  jours  sydéraux  se- 
raient inégales  comme  le  sont  celles  des  jours  solaires. 
Mais  la  lenteur  de  ce  mouvement  est  telle,  que  l'effet 
de  ses  variations  produirait  à  peine  quelques  minutes 
sur  la  durée  totale  de  plusieurs  millions  d'années.  L'in-^ 
iluence  de  ces  variations  sur  la  détermination  du  tems 
absolu ,  est  donc  tout-à-fait  insensible  ,  dans  l'intervalle 
des  époques  que  les  astronomes  ont  jusqu'à  présent  besoin 
de  considérer.  Ainsi ,  en  les  négligeant ,  on  peut  tou- 
jours considérer  le  jour  sydéral  comme  une  période  de 
tems  constante  ,  dont  la  durée  est  mesurée  par  l'intervalle 
que  l'équinoxe  uniformément  mobile  Y'/  emploie  pour 
revenir  "au  méridien. 

A  la  seule  inspection    de  latjig,  7,   on    peut   facile-* 
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hient  se  rendre  compte  d'un  phénomène  que  j'ai  annonce 

• 

précédemment.  C'est  que.  le  déplacement  de  l'écliptiqué 
causé  par  l'attraction  des  planètes,  modifie  un  peu  la  pré- 
cession  que  nous  observons  ,  et  la  rend  un  peu  plus  petite 
que  celle  qui  a  lieu  sur  l'écliptiqué  fixe.  Pour  nous  en  assu- 
rer, nommons  y,  le  point  physique  de  l'écliptiqué  mobile  , 
qai .,  à  l'époque  de  1760,  coïncidait  avec  le  point  r  de 
récliptiquc  dxe.  Lorsque,  après  un  certain  laps  de  tems, 
CCS  deux  plans  se  sont  détachés  Tun  de  l'autre  ,  l'équi- 
naxe  vrai  vient  en  T//,  et  l'arc  T ^tH  compté  sur  l'é- 
tliptique  mobile  est  la  précession  apparente  que  nous 
observons  (*).  11  reste  à  prouver  que  cet  arc  est  moindre 


{*)  Gomme  le  point  Y,  qui  sert  ici  d'origine  sur  IVcliptiquc  mobile 
Be  laisse  point  de  trace  sur  cette  <^clip tique  ,    on  se  demandera  peuu- 
étre  comment  il  se  fait  que  l'arc   Y, Y"  soit  la  procession  apparenté 
^    l'on  observe.   Pour  le    concevoir,    rappelons-nous  ce  que    c'est 
que   la    précession   apparente  :  c'est  la  différence  de  lon^^iiude  d'un 
même  point  du  ciel  ^  par  exemple  d'une  même   étoile  ,  sur  réclip- 
tique  mobile,  à  deux   é]K)que5   différenles.    Supposons  que  dans    la 
première  position  de  l'écliptiqué  il  se  trouvât  Uîie  étoile  précisément 
au  point  équinoxial  Y  •  T^  longitude  et  la  déclinaison  de  cetU;  étoile 
•eraient  nulles  à  cette  époque.    Mais  Técliplique  venant  à  se  déplacer, 
le  point  équinoxial  se  déplace  et  passe  en   y'^*   Alors  les  coordon- 
nées de  l'étoile  Y  rapportées    à   l'équinoxe  vrai  ne  sont  plus  nulles. 
Si   de  cette    étoile    on    mène  Tare    Y^  perpendiculaire    à    la    nou- 
velle  édiptique ,    cet    arc  sera  la    latitude   apparente    de  Fétoile  Y, 
et  l'arc  Y "^^  sera  sa  longitude  apparente.  Or  dan»  le  triangle  splic- 
riqueiVY-P'  qui  est  rectangle  tnP' ,  si  Ton  nonnme  Dfx  rz  h  DfP'^ac 
et  Fangle  N-=  n  ^  on  aura 


ou 

Ou  cnllfi 


lang  c  =  tang  h  cos  ;/ , 
tan^  îi  —  tang  c  =  2  tang  h  sin»  3  n , 

sin  (/i  -^  c)  =  2  cos  c  «in  h  .  sin'  i  «. 
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que  V  V'',  qui  est  la  prëcession  sur  Pécliptlque  fixe  dans  le 
même  intervalle.  Or,  cela  est  très-facile  ,  car  puisque  Yj 
et  Y  ;  répondaient  originairement  aux  mêmes  points  phy- 
siques sur  lés  deux  écliptiques  ,  les  arcs  Nr  9  NT ,  comp- 
tés depuis  le  point  N  où  ces  deux  plans  se  coupent ,  sont 
égs^x  entre  eux.  Maintenant  la  partie  iVY"  du  premier- est 
évidemment  plus  grande  que  l'arc  NT  '  de  l'autre ,  puis- 
que l'angle  aigu  jZJTy'^yS  obliquité  de  l'équateur  sur  l'é- 
cliptique  mobile,  est  moindre  que  l'angle  obtus  iVY'Y//, 
qui  est  le  supplément  de  l'obliquité  du  même  équateur 
sur  l'éclipiique  fixe.  Il  faut  donc,  par  compensation, 
que  Y/Y"  soit  moindre  que  t'y  ?  c'est-à-dire  que  la  pré- 
cession apparente  soit  moindre  que  celle  qui  a  lieu  sur 
l'écliptique  fixe.  Dans  tout  ceci  nous  regardons  le  point  y* 
comme  l'équinoxe  vrai ,  parce  que  nous  faisons  abstraction 
de  la  nutation. 

Si  de  l'équinoxe  vrai  y'f  on  mène  l'arc  de  grand 
cercle  Y  "-^  Perpendiculaire  à  l'écliptique  fixe,  il  résulte 
de  la  petitesse  de  l'angle  iVque  les  arcs  yP,  x  ft^l  seront  à 
fort  peu-près  égaux  entre  eux  (*).  Ainsi   en  nommant  4 

Oo  voit  donc  que  si  Tangle  n  formé  par  les  deux  écliptiques  est 
très-petit  ,  le  sinus  àch  —  c ,  et  par  conséquent  la  différence  h-^c  des 
côtés  Nx  et  JVjP  sera  encore  bien  plus  petite  ,  parce  que  sin*  {  n 
est  une  fraction  bien  plus  petite  que  sin  n.  On  peut  donc ,  ea 
négligeant  les  quantités  de  cet  ordre ,  supposer  ces  cotés  égaux  j 
et  comme,  par  construction  JSx  =:JVy,)  on  aura  JVP'  ^=  J\x,y 
c'est-à-dire  que  le  point  P'  coïncidera  aTec  l«;  point  Y,  ^  par  conséquent 
Y  Y,  sera  la  différence  de  longitude  apparente  de  Tétoihî  Y  dans  les 
deux  époques  que  l'on  considère.  Ce  sera  donc  la  précession  àp- 
2>arcnte   dans  l'intervalle. 

(*)  En  effet,  on  a  déjà  pal*  construction  iVY  =  Nx,i  on  dém<nr- 
irera  ,  comme  tout-ti-rbeure  ,  que  dans  le  triangle  sphériquc  JSt"P 
rectangle  en  P  y  le  coi é  ^P"  di^flère  exirêmenaent  peu  de  Thypothé- 


/ 
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la  précession  sur  l'ëcliplique  fixe ,  et  "4/'  la  précession 
sur  l'éclipdque  mobile ,  l'arc  y  *P  sera  à  fort  peu-près 
égal  à  ^J/ — -vj/'.  De  plus,  clans  ce  même  triangle  x'Py^fy 
on  connaît  encore  Tangle  Py'T'',  obliquité  de  Téquateur 
sur  l'écliptique  fixe.  Avec  ces  données  ,  on  peut  calcuUr  le 
côté  T'y''»  qui  est  le  mouvement  séculaire  du  point  éçui- 
noxial  en  ascension  droite  ^  et  Py"  qui  est  son  mouvement 
séculaire  en  latitude.  Mais  comme  ces  arcs  sont  en- 
core fort  petits ,  même  quand  on  remonte  aux  obser- 
vations les  plus  anciennes ,  il  suffit  de  résoudre  le  petit 
triangle   y'y^P  comme  s'il   était  rectiligne.   On   trouve 

ainsi  r'r'/=z=i^I^5    Y"P=f4>T-4'î   tang   F;   en 

cos  y  f.  1      c» 

nommant  F  l'angle  ft'y'^  •»  c'est-à-dire  l'obliquité  de 
l'équateur  sur  l'écliptique  fixe.  On  voit  par  là  que  ces 
quantités  sont  liées  au  mouvement  en  longitude  ,  et  l'on 
voit  de  plus  comment  elles  en  dépendent  (*).  Remar- 
quons que  le  mouvement  du  point  équinoxial  en  ascen- 
sion droite  est  dirigé  d'occident  en  orient ,  et  que  son 
mouvement  en  latitude  l'est  du  nord  au  sud  de  l'écliptique 
fixe. 

66.  J'ai  rapporté  plus  haut,  dans  les  notes,  les  formules 
rigoureuses  que  la  théorie  donne  pour  calculer  ces  valeurs 


Base  iV'Y^'  et  peut  lui  être  supposé  ëgal  quand  on  néglige  les  quan- 
tités de  Tordre  du  carré  de  sin  -j/i.  Or ,  si  des  arcs  égaux  iV  Y ,  A  Y^  on 
retranche  les  arcs  égaux  iVP  ,  J!V  Y^  les  restes  seront  aussi  éj^aux  , 
c'est-à-dire  que  Ton  aura  yP  =  t y"»  C'est  la  proposition  énoncée 
dans  le  texte. 

(^)  Si  je  propose  de  résoudre  ce  petit  triangle  comme  rectiligne  ) 
ce  n^est  que  pour  plus  de  brièveté.  On  parvient  ainsi  aux  mêmes 
résultats  que  Ton  obtiendrait  en  le  résolvant  comme  sphérique ,  et 
ayant  ensuite  égard  à  la  petitesse  de  Tangle  n. 
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relativement  à  une  époque  quelconque ,  et  pour  déter- 
miner tous  les  autres  élémens  du  lieu  apparent  des  astres. 
L'opération  se  réduit  à  un  simple  changement  ^e  coor- 
données. Mais  lorsqu'on  se  borne  à  un  petit  nombre  de 
siècles,  avant  ou  après  l'époque  de  lySo,  que  nous  avons 
choisie  pour  point  de  départ,  comme  les  variations,  que 
ces  coordonnées  éprouvent ,  deviennent  très-peu  considé- 
rables ,  le  calcul  se  simplifie  par  cette  considération  ;  et 
l'on  peut  exprimer^  par  des  formules  générales  et  fort 
simples,  les  petites  corrections  qu'il  faut  faire  aux  élémens 
primitifs ,  pour  les  transporter  à  l'époque  que  l'on  a 
choisie.  C'est  ainsi  que  nous  en  avons  usé  dans  la  pag.  87, 
relativement  aux  effets  de  la  procession  sur  l'ascension 
droite  et  la  déclinaison  des  astres,  dans  un  court  espace 
de  tcms  (*)  :  et  en  général  cette   méthode  approximative 


(*)  Comme  dans  ces  réductions,  que  nous  exposerons  tout-à- 
rhcure  ,  il  «st  nécessaire  d'avoir  égard  à  la  variation  d^obliquité 
produite  par  le  déplacement  de  l'équateur  et  de  l'écliptique ,  il  noua 
sera  d^s  à  présent  utile  de  calculer  les  variations  que  de  semblables 
cnangemens  peuvent  produire  sur  les  coordonnées  angulaires  par  les-» 
quelles  la  position  des  astres  est  déterminée. 

Supposons .d''abord  Técliptique  fixe  ^  donnons  à  Téquateur  un  petit 
mouvement  de  rotation  autour  de  la  ligne  des  équinoxes ,  de  manière 
à  augmenter  l'obliquité  d'une  petite  quantité  «'  j  il  n'en  résultera 
aucun  changement  dans  les  longitudes  et  les  latitudes  ,  puisque  le 
plan  de  l'écliptique  et  la  ligne  des  équinoxes ,  d'où  ces  arcs  se 
comptent ,  ne  sfmt  point  déplacés  5  mais  les  déclinaisons  et  les  ascen-< 
sions  droites  changeront  d'une  petite  quantité.  Pour  apprécier  l'effet 
qu'elles  éprouveront ,  «reprenons  les  formules  de  la  page  58 ,  qui 
donnent  leurs  valeurs  en  fonctions  des  longitudes  et  latitudes.  Nou» 
aurons ,  en  conservant  les  mêmes  dénominations , 

,  sin  X. ces {({.'— »l  sinfç' — w) 

nu  d  =  -..-, L L.  ^      taog  a  =  lang  /  , : — ; y 

co$.  t  bAU  ^  ' 
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est  d'un  usage  continuel  en  aslronoitile ,  pour  réduire  les 
observations  des  astres  à  une  même  position  de  l'ëqua* 
teur  et  du  point  équinoxial ,  afin  de  les  rendre  comparables 
entre  elles. 


où  f'  est  UD  angle  auxiliaire  tel  qu^oa  ait 

^         sin  / 

taDg  f  = • 

tang  A 

Maintenant  j  û  Tobliquité  augni<mte  de  la  petite  quantité  m'  ,  /  et  ;i 
restant  les  mêmes ,  Fangle  <f'  ne  vnriera  point  9  mais  d  et  a  change- 
ront ,  et  en  représentant  par  d'  et  a'  leurs  nouvelles  valeurs ,  on 
aura 

.  sinAcosîf'  — *.  — «  }  sinhp'— «•  — #} 

nad  = . i  y    tang  a  =  tang  /— i — ; — . :  y 

cos  9'  sin  p 

Tangle  p  étant  le  même  qu'^auparavant.  Hetrancbant  de  ces  équations 
les  précédentes  ,  il  vient 

[p — w  — 1/\  —  cos  ip  —  ••} 


smd  — 8ma=suix.< ^ i >  > 

i  cos  p  } 

,  ,     (8iii(^'  —  u  —  u) — «in  (^'  —  ••)  )  • 

unga  — tangfl  =  tang/.-{ i r^^ -\y 

K  sm  ^  y 

on,  en  emjdoyant  nos  transformations  accoutumées, 
«ini(tf'  — i/)cos|(d'  +  r/)  = '-  '  -         ' 


cos  p 


,    ■  ^  — îlang/cosacostf' sinf  é#'cos  (^'  —  « — 2**'). 

V  i  sin  (t 


SIQ 

Sin  p 


Ce  sont  les  formules  rigoureuse? ,  et  Ton  en  tirerait  d'  -^  d  par 
des  séries  analogues  à  celles  qui  nous  ont  servi  dans  le  premier 
livre,  pour  les  parallaxes  ;  mais  puisque  nous  supposons  •#'  fort 
petit ,  on  voit  que  les  variations  d'  —  dy  a'  —  a  de  la  déclinaison 
et  de  rasccnsion  droite  sont  très-petites  du  même  ordre.  Si  Ion  se 
borne  aux   premières  puissances  de   ces  variations,   on  p<}|irra  subs- 
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Cette  simplification  est  fondée  sur  un  principe  d*ana. 
lyse  qui  peut  être  utile  dans  beaucoup   de  circonstances. 
Quand  on  examine  les  effets  simultanées  de  plusieurs  causes 
de  variations  fort  petites  ,  on  peut  dans  Tapproximation 


tituer  leur  rapport  à  celui  de  leurs  sinus  ^  on  pourra ,  de  plus  y 
supposer  d-z^d'^  m,-=.a,'  et  «'  =  0  dans  les  auties  termes  de  Tcqua- 
tion.  On  a  ainsi ,  par  approximation , 


é/'— i/= 


é*'sin  Asin 


{^'— mÎ  — •»'tang/cos'«cosj^'— «f     . 

i— — i  5    a — a  =s  —     ■  ■      ■  ■  ■■  ■  * 


ces  d  cos  ^'  sin  p 


JOn  peut  éliminer  de  la  première  valeur  sin  (  ^'  —  a»  )  ,  et  de  I* 
seconde  cos  (©  —  »)  au  njojen  de  leurs  valeurs  tirées  des  premières 
équations  d^ou  nous  sommes  partis  j  on  aura  ainsi 

v'tang  <i . sin  A  tang  ^  -  «'  cos'  a  sin d. tang  l 

d—d^ ^   «  —  a=r  : ^ > 

cos  d  tang  /  sin  a  tang  ^ 

ou ,  en  sulfôtituant  pour  sin  \  tang  /  sa  valeur  sin  /  cos  a  , 


«0  tang  a                     .         *                —  *  *^**  «  sin  «^ 
d'  —  É?  =  — ^— —  ,  eos  A  cos  / ,     a  -—  a  =  -— — 

cos  d  '  cos  A .  cos  l 


m 


m 

Maintenant,  il  ne  reste  phis  qu'à  remarquer  que  dans  le  triangle 
/  sphérique  formé   par  le  pôle   de  l'écliptique ,    le  pôle  de  l'équateiu 
et  Fastrc ,  on  a,  comme  nous  Tavons  déjà  souvent  employé^ 


cos  a  cos  A 


cos  /  cos  d 

ce  qui  donne 

cos  a  cos  d  =  cos  a  cos  /. 

Eliminant  donc  cos  A  cos  /  par  cette  valeur,  il  rcsle 

d'  —  J  =r  «'  sin  a  ,  a'  —  a  zz:  —  u  cas  a  tang  d  y 
d'où  Ton  tire 

</'  =  W  -H  w'  sin  a  ,  A  '  =r  a  —  «'  cos  a  tang  d. 

On   voit   ^e  la   variation  de  la  déclinaison   est  nulle  sur  le  point 
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se  borner  à  évaluer  chaque  effet  séparément ,  et  regar- 
der l'effet  total  comme  la  somme  de  ces  résultats  partiels. 
C'est  ainsi  que  plusieurs  sons  simultanées  peuvent  ébranler 
l'air  à-la-fois  et  rester  distincts  ;  c'est  ainsi  que  sur  la  sur- 
face d'une  eau  tranquille ,  lorsque  de  petite  ondes  s'y 
propagent  circulalremcnt ,  si  l'on  vient  à  exciter  une 
nouvelle  agitation  dans  un  autre  point ,  les  ondes  qu^ 
en  résultent  se  répandent  sur  la  surface ,  comme  si  elles 
n'avait  point  été  troublée  ,  et  dans  les  points  où  elles 
se  croisent ,  l'élévation  totale  de  la  petite  vague  ne  diffère 
pas  sensiblement  de  leur  somme.  H  en  est  de  même  de 
tous  les  mouvemens  très-petits  ,  et  c'est  là  le  principe 
qui  en  facilite  l'approximation. 


équinoxial ,  et  qu^clIc  est  la  plus  grande  possible  quand  Tascension 
droite  est  de  loo  grades  ^  alors  on  a  </'  =  </+«',  et  tout  reflet 
de  la  Tariation  de  robliquilé  se  porte  sur  la  déclinaison. 

Supposons  «maintenant  Téquateur  fixe,  et  faisons  tourner  Tédiptique 
autour  de  la  ligne  des  équinoxes ,  de  maniisre  à  augmenter  Tobliquité 
d^une  petite  quantité  ta'  ^  alors  Tascension  droite  et  la  déclinaison 
resteront  les  mômes  ,  mais  les  latitudes  et  longitudes  changeront.  On 
calculerait  ces  yariaiions  pir  la  nictliode  précédente ,  mais  on  peut 
obtenir  {out  de  suite  leurs  \alrurs  d^aprcs  une  remarque  que  nous 
avons  déjà  £iite  plusieurs  fois ,  c'est  que  la  latitude  est  tout-à-Êiit 
analogue  à  la  déclinaison  ,  et  la  longitude  à  Tascension  droite  ,  de  sorte 
que  ces  quantités  sont  exprimées  les  unes  par  les  autres  de  la  même 
manière ,  en  changeant  seulement  le  signe  de  Tobliquité  «.  Puis 
donc  que  nous  supposons  ici  une  augmentation  de  Tobliquitc  comme 
dans  le  cas  précédent ,  on  aura  par  analogie 

a'  =  A  —  w"  sin  / ,  r  =z  l  -\~  v'  cos  /  tang  A  , 

C[ui  donneront  les  nouvelles  valeurs  de  la  latitude  et  de  la  longitude* 
fious  ayons  supposé  un  accroissement  de  Tobliquité  ^  si  Ton  voulait  que 
ce  fut  une  diminution  ,  il  n'y  aurait  qu'à  faire  o  et  ai'  négatifs  danr  les 
résuluu. 
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67.  Lorsqu'on  se  borne  à  transporter  les  positions  des 
astrcâ  d*iinc  époque  à  une  autre  peu  éloignée ,  le  dépla- 
cement de  Téquatcur ,  celui  de  l'écliplique ,  et  le  chan- 
gement d'obliquité  de  l'équateur  sur  l'écliptique  fixe ,  et 
sur  Fécliptique  mobile ,  sont  des  mouvemens  très-petits 
auxquels  on  peut  appliquer  le  principe  que  nous  venons 
d'exposer.  Ainsi ,  quand  on  aura  calculé  les  valeurs  ab- 
solues de  ces  changemens  dans  l'intervalle  des  époques 
•  que  l'on  considère ,  il  suffira  d'évaluer  séparément  l'effet 
que  chacun,  d'eux  peut  produire  sur  les  coordonnées  des 
astres.  La  somme  de  ces  effets  partiels  exprimera  la  va- 
riation totale  que  ces  coordonnées  éprouvent.  Par  ce 
moyen  le  calcul  devient  plus  court  et  plus  facile;  et  il 
offte  encore  une  approximation  suffisante  ,  lorsqu'elle 
n'embrasse  qu'un  interwiUe  de  deux  ou  trois  siècles  (*). 


(*)  Pour  obtenir  ces  formules  approchées  ,  nommons  /  et  ^  les  longi* 
tudes  et  latitudes  des  astres  à  la  première  des  deux  époques  que  l'on 
considère,  et  proposons-nous  de  les  calculer  pour  une  autre  époqo» 
postérieure  d'un  nombre  t^  d'années.  Selon  ce  qui  a  été  dit  dans  le 
texte ,  et  conformément  à  Injftg»  7  il  faudra  d'^abord  ajouter  à  /  le 
niouvemcnt  du  point  équinoxiul  sur  l'écliplique  fixe  pendant  l'inter- 
Tolle  que  Ton  considère.  On  aura  ainsi  les  longitudes  2  +  4  et 
les  latitudes  K  rapportées  au  nouveau  point  équinoxial  Y'  sur  Féclip- 
tique  fixe.  Dans  cette  nouvelle  position  ,  l^obliquité  de  Téquateur 
sur  récliptique  fixe  sera  devenue  »  4-  «*%  a*  étant  celte  obliquité  à 
la  première  époque.  Avec  ces  données ,  on  calculera  le&  déclinaisons  il* 
et  les  ascensions  droites  a'  rapportées  au  point  équinoxial  t')  et 
d'après  les  formules  générales  de  la  page  58 ,  leurs  valeui'S  seront 

•in  ^'  :=  sin  i  «  -t-  a»'  I  cos  A  sin  i  /  4-  4  î  "*~  ^os  i  »  -4-  «'  |  sin  a  , 

—  tang  *  sin  1  «  4-  «#'  |  -i-  siu  (  /  -{-  4  )  cos  (»  -*-  «#') 
tanfia'=    ^ 77 — • 

°  cos(/-{-4) 

Mais  qui  ne  voit ,  d'après  ces  formules  ^  que  le  problcmc  revient  à 
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Les  mouvemens  de  réquateur  et  de  réclîptique , 
qui  sont  les  données  fondamentales  de  ces  calculs,  peu- 
vent s'obtenir  rigoureusement  au  moyen  de»  formules  que 


aogmeiitcr  les  longiiiidcs  de  la  quanlitc  4  et  robliquiié  de  la  quan- 
tité •*',  celle  augincntaiion  étant  produite  par  un  déplacement  da 
réquateur.  Puisque  ces  variations  sont  supposées  fort  petites,  oa 
pourra  les  eficclucr  séparément  et  les  ajouter  ensemble»  Alors  il  n''j' 
a  qu'à  appliquer  ici  les  formules  approchées  trouvées  précédemment 
pour  rcfTet  de  la  précession  et  du  changement  de  Tobliquilc  j  pir 
ce  moyen ,  oa  aura  tout  de  suite 

</'  =  rf  +  4  si"  »  co*  a-^"  u  6Ïn  a  j 
a'  ^  a  +  4  I  cos  «  +  siu  »  sin  a  tang  d\  —  u  ces  a  tan^  d. 

Les  coordonnées  a'  et  d'  ont  pour  origine  le  point  équinoxial  Y'  sur 
rédipiique  ii&e  :  pour  les  ramener  à  Téquinoxe  vrai  Y" ,  il  suflit  de 
retrancher  de  a'  le  mouvement  du  point  équinoxial  en  ascension 
droite,  que  nous  appellerons  /»  :  par  conséquent,  si  nous  appelons 
d^  et  a"  les  déclinaisons  et  les  ascensions  droites  rapportées  à  la 
nouvelle  position  de  Tcquateur  et  à  Féquinoxe  Tiai  Y",  nous  aurons 

£?''  =r  </  +  4  sin  M  cos  a  +  «'  sin  a  , 
II"  =  a  —  ^  +  4  {  cos  «  +  sin  «  sin  a*tang  d  ^  —  v  cos  a  tang  <7. 

Ici  ,  comme  dans  la  page  100,  nous  appelons  y"  Téquinoze  vrai, 
parce  que  nous  faisons  abstraction  des  déplacemens  périodiques  caus^ 
par  la  nutation. 

Il  est  bon  de  faire  ici  une  remarque  qui  est  propre  à  augmenter 
la  précision  de  ces  formules.  Lorsque  nous  avons  calculé ,  par  approxi  - 
mation  ,  les  différens  termes  qui  composent  les  valeurs  de  d'  et  de 
a\  nous  avons  supposé  a  z=  a\  d-=:  d*  dans  tous  les  termes  iqui 
étaient  déjà  multipliés  par  les  petites  quantités  4  ^t  /.  G}la  reve- 
nait à  négliger  les  puissances  de  4  ^t  de  t»  supérieures  k  la  pre- 
mière.   Mais   dans  la   réalité  ,  les  termes   dont  il  s^agit   contenaient 

a  -h  a           d  +  d'           2  «#  4-  «*'    • 
•""^ 7    —  y    ' —  y   ils   se  rapporiaicni  donc  à   la 
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j'ai  rapportées  dans  les  notes  de  la  page  94*  Mais  lors- 
qu'il ne  s^agît  que  d'un  intervalle  de  deux  ou  trois 
siècles,  avant  ou  après  P époque  de  1750.  qui  sert  d'origine 

▼aleur  moyenne   de  ces  quantités  ^   ainsi ,  on  pourra  .leur  conserver  ■ 

Cette  exactitude  en  prenant  pour  a ,  ^  et  »  les  valeurs   correspoir- 

«Jantes  à  Tépoque  moyenne  entre  celles  que  Ton  considère.  IVIais  comme 

on  ne  connaîtra  pas  d'abord  ces  valeurs  moyennes  ,  on  commencera 

par  déduire  approximativement  a   et  d'  des  valeurs  de  a  et  de  </, 

an    moyen    des   formules    précédentes  ,   api-ès  quoi  ,  lorsqu^on    les 

û-f.a'  d'hit 

connaîtra  ,  on  mettra >  à  la  place  de  a  et  i—  à  la  place  de 

.   a  2 

d  dans  ces  mêmes  formules  ,  et  en  recommençant  le  calcul  avec  ces 
nouveaux  élémens ,  on  aura  les  valeurs  de  a"  et  de  d**  avec 
nne  approximation  plus  exacte.  L^avantage  de  ce  procédé  consiste  à 
fltii'e  porter  Papproximauon  siu>  un  plus  petit  intervalle  de  tems. 

Connaissant  Fascension  droite  et  la  déclinaison  pour  la  nouvelle 
époque,  avec  robliquité  apparente  de  Téqualeur  sur  Fécliptique  mo- 
bile ,  obliquité  que  nous  représenterons  en  général  par  »  +  a\  il  est  bien 
'  facile  dVn  déduire  les  longitudes  r'  et  les  laiiludes  a"'  relatives  à  cette 
même  époque  ]  car  d'après  les  formules  de  la  page  58 ,  on  aura 
évidemment 

sin  d"  cos  i  p  -*-»-♦-  w"  ?-  .„       tane  a\  sln  (^  -ï-  »  -ï-  •»") 

«nA"=  i — ^^  tangr  =  — £ :-^ 1> 

cos  ^  sm  ^ 

p  étant  un  angle  auxiliaire  tel  qu'on  ait 

tang  p  ^ 


sin  a'' 


tang  r/" 


Quant  aux  valeurs  des  variations  •^  ^  f*  ^  tt\»'  qui  entrent  comme 
données  dans  les  formules  j  en  voici  les  valeurs  déduites  des  formules 
rigoureuses  que  j'ai  rapportées  plus  haut. 

£n  représentant  par  t  ,  un  nombre  d^années  comptées  à  partir 
de  1760, 

Rétrogradation  du  point  équlnoxial  sur 
récliplique  fixe  de  1  'j5o ,  après  t  d'an- 
nées.   .    .    .  • 4  =  t.i55%ao8o« 
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^  ces  formules,  on  peut,  en  les  développant  en  séries  et  se 
bornant  à  leurs  premiers  termes,  en  tirer  des  expressions 
beaucoup  plus  simples ,  qui  offriront  une  approximation 


Rétrogradation  du  point  équiQOxial  sur 
l'écliptique  vraie 4' == '«154  ,627a. 

Différence  de  ces  valeurs ,  ou  mou- 
▼ement  direct  du  point  équinoxial  en 
loagitude,  occasionné,  par  le  déplace- 
ment de  rédiptique 4  "^  4  =  '*     o",58o8. 

De    là  ^    en    employant    Fobliquité 

moyenne    V  =  26°,o8iîi  ,   qui    avait 

lieu  en  1760,  on  déduit  la  rétrogradation 

du  point  équinoxial  en  ascension  ditiite 

•  y 

qui  a   pour  expression j    et 

cos  V 

en  la  désignant  par /Lt ,  on  trouve.  ...  /u  =  r.     o%6352. 

Jje  mouvement  du  point  équinoxial 

en  latitude,  dirigé  vers  le  pôle  austral 

de  rédiptique  de  1 760 ,  sera  ...... 

(  4  "~  4'  )  *2i"6*    y^'    ^^  le    désignant 

par  »,  on  trouve .»=:«.     o",2522. 

Changement  d'^obliquité  de  Féqua- 
teur  sm-  l'édiptique  fixe  de  175©  ...  •»'  =  +  <».     o",ooOo5o37. 

Changement  de  Fobliquité  apparente 
de  réquaieur  sur  l'écliptique  mobile.  .         «*"  ^  —  t.     i "36083. 

On  prendra  les  différences  de  ces  valeurs  pour  les  deux  époques 
que  Ton  veut  considérer ,  et  on  substituera  ces  différences  dans  les 
Ifctt-mnles  qui  expriment  les  réductions  correspondantes  des  coordon- 
nées. Comme  toutes  ces  quantités ,  excepté  v»' y  sont  proportionnelles 
au  tems ,  on  formera  tout  de  suite  leurs  différences ,  en  multipliant 
le  coefficient  numérique ,  qui  exprime  leur  variation  annuelle ,  par 
I«  nombre  d^années  compris  entre  les  é})oques  que  Ton  considère. 
Mais  pour  «*'  y  qui  est  proportionnel  au  carré  du  tems  y  il  Ëiudra 
multiplier  son  coefiicient  numérique  par  la  différence  des  caiTes  de 
tems  écoulés  depuis  1750.   Au  reste  ,  la  vsuiation  #'  est  si  petite. 
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suffisante   pour  le  cas  dont  nous   parlons.   C'est   l'objet 
des  résultats  que   j^al  exposés  ici  dans  les  notes. 


qu^elle  De  ferait  que  o',5o37  en  un  siècle,  et  par  conséquoit  ^  elle 
pourra  ,  le  plus  souvent  ,  '  être  négligée  ,  quand  on  comparera  des 
intervalles  peu  éloignes.  C'est  ce  que  font  les  astronomes  j  mais  comme 
Tintroduction  de  cette  confection  ne  complique  pas  du  tout  k-s  for- 
mules )  nous  l'avons  conservée .  afin  de  laisser  au  raisonnement  toute 
sa  généralité ,  sauf  à  la  négliger ,  quand  on  croira  pouvoir  se  le 
permettre. 

U  Êiut  toujours  se  souvenir  que  dans  ces  résultats  t  doit  être  snp* 
posé  positif  après  1 75o  ,  et  négatif  avant  cette  époque. 
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CHAPITRE    VI. 

De  la  Niitation. 

68.  Le  phénomène  de  la  nutatîon  étant  lié  avec  les  posi- 
tions de  la  lune  ,  il  semble  que  nous  n'en  devrions  pas 
expliquer  les  lois  avant  d'avoir  parlé  des  mouvemens  de 
cet  astre.  Mais  comme  l'effet  de  la  nutation  se  réduit  à 
causer,  dans  la  précessicn  des  cquinoxes  et  dans  l'obli- 
quité de  Técliptique  ,  de  petites  variations  périodiques  ^ 
il  m'a  paru  convenable  d'en  joindre  l'exposé  à  ce  que 
nous  venons  de  dire  sur  les  mouvemens  de  l'obliquité  de 
Téquateur  ;  sauf  à  donner,  des  à  présent,  sur  les  mou- 
vemens de  la  lune ,  le  très-petit  nombre  de  notions  néces- 
saires pour  rintelligencc  de  ces  phénomènes  ;  notions  que 
.  l'on  peut  d'abord  admettre  comme  des  faits  observés  , 
comme  des  données  provisoires  dont  nous  devrons  vérifier 
plus  tard  l'exactitude. 

Dans  le  chapitre  précédent ,  nous  avons  examiné  toutes 
les  variations  lentes  et  séculaires  qui  affectent  l'obliquité 
de  l'écliptique  et  la  position  des  points  équinoxiaux.  Nous 
avons  vu  comment  on  pouvait  calculer  les  effets  que  ces 
variations  produisent  sur  les  ascensions  droites  et  sur  les 
déclinaisons  de  tous  les  astres.  Ainsi ,  en  tenant  compte 
de  ces  effets  ,  en  les  retranchant  dee  déclinaisons  et  des 
ascensions  droites  observées  à  différentes  époques  ,  on  ra- 
mène les  choses  au  même  point  que  si  l'équateur  et  l'éclip- 
tique étaient  immobiles.  Par  conséquent ,  si  ces  plans  et 
Jcs  astres  que  Ton  y  rapporte  n'ont  pas  d'autres  mouve- 
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mens  que  ceux  dont  nous  venons  de  parler ,  on  doit 
trouver  que  Tascension  droite  et  la  déclinaison  d^un 
même  astre,  ainsi  corrigées,  conservent  toujours  exacte- 
ment les  mêmes  valeurs  ,  à  quelque  époque  qu'on  Ic^ 
observe. 

Or ,  c'est  ce  qui  n'a  pas  lieu  exactement ,  et  il  resté 
encore  quelques  petites  variations  périodiques  dont  il 
faut  dépouiller  les  positions  des  astres  pour  obtenir  des 
coordonnées  constantes.  C'est -Bradley  qui  a  fait  cette  dé- 
couverte. 

La  première  de  ces  variations  ,  celle  qu'il  découvrit 
d'abord  ,  se  nomme  Vaherration  de  la  lumière.  Elle 
consiste,  en  effet,  dans  une  aberration  des  rayons  lumi^ 
neux ,  causée  par  le  mouvement  de  la  terre,  qui  nous 
faisant  choquer,  en  sens  contraire ,  les  moléculfts  lumi-^ 
neuses  émanées  des  astres  ,  nous  donne  une  sensation 
composée  de  ce  mouvement  et  du  mouvement  propre 
de  la  lumière,  qui,  bien  que  très-rapide,  n'est  poiirtant 
pas  instantanée.  Ce  n'est  pas  ici  le  lieu  d'expliquer  les  lois 
de  ce  phénomène  ,  que  nous  étudierons  plus  tard  avec 
détail.  Il  nous  suffira  de  savoir  qu'il  nous  empêche  de 
voir  les  astres  à  leur  véritable  place ,  mais  que  l'on  sait 
corriger  cette  illusion  par  le  calcul  ,  d'après  les  lois 
auxquelles  le  phénomène  est  àssujéti  ;  de  sorte  qu'en  y 
ayant  égard ,  on  ramène  les  choses  au  même  point  que 
s'il  n'existait  pas. 

69.  Cette  correction  n'est  pas  encore  suffisante  pour 
rendre  les  ascensions  droites  et  les  déclinaisons  constantes* 
£lles  éprouvçnt  encore  des  changemens.  Ce  qui  se  présente 
de  plus  simple ,  c'est  de  voir  si  ces  changemens  peuvent 
être  attribués  à  une  petite  variation  dans  l'obliquité  de 
l'écliptique  et  dans  la  position  des  points  équinoxiaux. 
Or ,  nous  avons  examiné ,    dans   le  chapitre  précédent  ^ 


ïhysiquk;  1,3 

les  effets  des  variations  indéterminées  de  ces  deux  élé- 
mens  ^  et  nous  avons  donné  des  formules  pour  calculer 
le  changement  qu'elles  peuvent  produire  sur  la  décli- 
naison et  l'ascension  droite.  Puisqu'ici  ces  chano-emens 
sont  donnés,  il  n'y  a  qu'à  introduire  leurs  valeurs  dans 
nos  formules  ,  et  prendre  pour  inconnues  les  petites 
variations  de  l'écliptique  et  des  équinoxes.  Nous  calcu-^ 
lerons  ces  inconnues  par  nos  formules ,  et  si  toutes  les 
étoiles  s'accordent  à  leur  assigner  la  même  valeur,  nous 
en  conclurons  qu'en  effet  les  petits  mouvemens  observé» 
dans  les  étoiles  sont  dus  à  une  semblable  cause.  C'est 
ce  qu'a  fait  Bradley ,  et  il  a  montré ,  par  un  grand 
nombre  d'exemples ,  que  cet  accord  était  aussi  exact 
que  l'on  pouvait  le  désirer. 

Il  était  prouvé  par  là  que  le  phénomène  était  commun 
à  tputcs  les  étoiles,  et  ne  dépendait  plus  que  des  varia-* 
lions  des  deux  élémens  que  nous  venons  de  considérer; 
mais  cela  ne  suffisait  pas  encore  pour  avoir  la  loi  com- 
plète du  phénomène  ;  il  restait  à  découvrir  si  ces  variations 
de  lobliquité  et  de  la  précession  étaient  indéfiniment 
progressives ,  ou  si  elles  étaient  périodiques  ;  et  dans  ce 
cas ,  il  fallait  déterminer  leur  période  :  c'est  encore  ce 
que  fit  Bradley.  Il  s'apperçut  que  ces  variations  avaient» 
un  rapport  marqué  avec  les  positions  du  nœud  ascendant 
de  la  bine  sur  l'écliptique  ;  il  vit  qu'elles  suivaient  les 
mêmes  périodes ,  et  enfin  il  'parvint  à  trouver  comment 
elles  en  dépendaient. 

Pour  comprendre  cette  dépendance ,  il  faut  savoir ,  ce 
qui  sera  démontré  plus  loin ,  que  la  lune ,  comme  le 
soleil ,  se  meut  dans  une  orbite  plane  ,  dont  le  plan 
passe  par  le  centre  de  la  terre.  Ce  plan ,  ou  plutôt  le 
grand  cercle  de  la  sphère  céleste  qui  le  représente,  coupe 
l'écliptique,  qui  est  aussi  un  grand  cercle,  en  deux  points 
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opposés  9  qne  Ton  nomme  leâ  nœuds  de  la  hine.  Ils  sont 
pour  l'orbite  de  cet  astre,  ce  que  sont  les  équinoxes  pour 
le  plan  de  l'cquateur.  Ces  nœads  ne  répondent  pas  toil— 
jours  aux  mêmes  points  de  Técliptique.  Ils  ont,  sur  ce 
grand  cercle ,  un  mouvement  rétrograde  ,  comme  les 
équinoxes ,  mais  beaucoup  plus  rapide  ^  car  ils  font  1« 
four  de  l'écliptique  en  18  ans  et  214  jours  à-peu-près, 
au  lieu  que  les  équinoxes  n'achèvent  cette  révolution 
qu'en  26000  ans.  On  appelle  nœud  ascendant  celui  où 
la  lune  passe  quand  elle  s'élève  au-dessus  de  l'écliptique  en 
allant  vers  le  nord ,  et  nœud  descendant  celui  où  elle  passe 
quand  elle  redescend  vers  le  sud  :  le  premier  est  analogue  à 
l'équînoxe  du  printems,  le  second  à  l'équinoxe  d'automne* 
La  théorie  de  l'attraction  universelle  a  fait  connaître 
^urçuoi  les  variations  périodiques  observées  par  Bradley 
dans  l'obliquité  de  l'écliptique  et  dans  la  position  des 
équinoxes ,  sont  en  rapport  avec  la  position  des  nœuds 
de  la  lune.  Nous  avons  Oéja  annoncé  qu'elles  sont  pro- 
duites par  l'attraction  de  cet  astre ,  qui  fait  osciller  ainsi 
l'équateur  de  la  terre  :  par  là  on  a  pu  voir  aussi  poutquoi 
les  deux  mouvemens  de  l'obliquité  et  des  équinoxes  sont 
liés  entre  eux ,  liaison  que  l'observation  seule  avait  déjà 
découverte ,  mais  qu'elle  ne  pouvait  établir  que  d'uile 
manière  expérimentale  ,  sans  qu'on  pût  savoir  si  les  rap- 
ports qu'elle  indiquait  étaient  rigoureux,  ou  s'ils  avaient 
lieu  simplement  par  approximation.  C'est  à  d'.Alembert 
que  l'on  doit  cette  importante  confirmation  de  la  théorie 
de  l'attraction  universelle.  On  a  trouvé  aussi  que  l'attrac-» 
tion  du  soleil  produit  un  effet  semblable  ,  mais  beaucoup 
plus  faible  (*). 

(*)    Nous    avons  donné  ces  valeurs  dans  les  expressions  général«ft 
de  la  précessioR  «t  de  la  variation  d^d)Uquiié ,  pag.  72  et  85. 
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Le  phénomène  de  la  nutation  se  trouvant  ainsi  réduit 
à  un  petit  changement  dans  l'obliquité  de  Fccliptlque  et 
dans  la  position  des  équiiioxes,  causé  par  un  dérange- 
ment de  Tcquateur,  rien  n'est  plus  facile  que  de  calculer 
les  effets  qui  doivent  en  résulter  sur  les  déclinaisons  et 
sur  les  ascensions  droites  des  étoiles  :  il  suffît  d'introduire 
les  valeurs  de  ces  dérangemens  dans  les  formules  que 
nous  avons  données  au  chapitre  précédent;  on  aura  ainsi 
les  lois  mathématiques  et  les  résultats  de  ce  phéno- 
mène (*). 


(*)  I  a  question  est  ici  absolument  la  même  que  dans  la  note  de  la 
page  io4*  li  s^agit  de  calculer  Feilet  produit  sur  la  déclinaison  moyenne  d 
et  rasccnsLon  droite  moyenne  et  par  un  petit  accroissement  »'  de  Po- 
hliquité  de  Fécliptique  et  par  un  petit  accroissement  4  de  la  longitude; 
9jjm,  en  nommant  d*  et  a'  les  valeurs  de  la  déclinaison  et  de  1  ascension 
droite  après  ces  changemens ,  on  aura ,  comule  nouA  Tavons  tu  alors  , 

sin  J'  ^  sin  /•  -*-  »' >  cos  a  sin  |/  -t-  4}  "*"  cos  /•»  -H  «•' >  sin  A, 

—  tang  A  sin  j  «-*-»' }  -4-  sin  ( i  -+-  4)  cos  (•  -*-  »'  ) 
^  cos  {/-H  4) 

y  étant  l'obliquité  de  Técliptique  ,  A  la  latitude  de  Fastre ,  l  *ia  Ion-* 
gitude.  Ces  formules  sont  rigoureuses,  et  nVxpriment  qu'aune  simple 
transformation  de  coordonnées;  mais  si  Ton  veut  considérer  les  varia- 
tions •'  et  4  comme  très-petites ,  et  se  borner  à  leur  pi*emièrc  puis- 
sance, on  aura,  conmie  nous  Favoiis  trouvé  alors,  ces  valeurs  appro- 
chées de  ^'  et  de  ^z', 

éT  :=  rf  H-  4  sin  •»  cos  a  H-  «'  sin  tf , 

tf '  =  û  4"  4  {cos  »  +  sin  «  sin  a  ung  J}  —  •»'  cos  a  tang V. 

d  tt  a  sont  les  coordonnées  rapportées  au  point  équinoxial  moyen;- 
d*  €t  a'  sont  les  coordonnées  rapportées  au  point  équinoxial  variable 
par  l'effet  de  la  nutation*  Si  les.  premières  sont  données ,  on  trouvera 
toat  de  suite  les  secondes  par  ces  formuler ,'  mais  si  les  coordounées 
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70.  Mais  pourquoi  a-t-il  été  nommé  niitation?  Cela  j 
i  une  conslructioii  géométrique  par  laquelle  on  ) 
représenier    ses    effets.    Soit ,  Jig.  8 ,    C    ie 


-  4  ,m  - 


,.</+.■ 


A  la   vérité  ,  le  SEcond  membre  coaiicnt  encore  les  quantités  a  j 
que  Ton   cherche  j    niaii  ■  cauïc  dn  peu  de   difîerenee  de   ces  oow^ 
données  ai'ao  a'  et  d' .,   on    peut  lubsliluer   ces  demiÈrcs  aux  antres 
dans  le  lecoud    membre  ,    dont    tous   les   termes  sont  déjà  multipliii 
par  les  petites  quuutités  u'   et  4i  °"  aura,  de   ceue  nunikv,      '^^^B 


:J_4.i.. 

«■-4)«. 


l' tangrf'l  +  m'  c 


Ga  tormuits  donneront  le  lieu  moyen  de  l'astre  quant!  on 
■oa  lien  vrai. 

Jl  ne  reste  plus  qu^à   stdHtitner ,  dans   ces  eipressioos  , 
4 ,   leurs   valeun   telles   qu'elles   résultent    des    oltservaiions 


maltm 


valeurs 


=  sg'.raaa  .  cos  iT  ,     4  = 


unga 


,nJV, 


ff  Aant  la  longitude  du  nteud  ascendant  de  l;i  lune.  L'opposition 
de  signe  de  4  et  de  ■'  est  fucile  à  concevoir  d'aprî-s  la  eonatruetion 
que  nous  avons  rapportée  daa*  b  Uxte  j  car  lorsque  le  nceud  JV  ■« 
trouve  dwu  le  premier  quari  de  l'éclipiiqut:  depuis  Je  pieraier  point 
d'aries  jusqu'au  premier  point  do  cannr,  le  pôle  vrai  se  trouva 
dans  le  quadrans  suivant  de  son  ellipae,  c'est-à-dire ,  entre  le  cancer 
et  la  balance.  Dans  celte  position,  l'obliquité  apparente  est  plus 
grande  que  l'uliliquilé  moyenne  ,  et  l'équinoxe  se  trouve  raniené 
l'ers    le  signe    du    taureau,  c'eat-i-dire ,    que    les    longitudes    qui    i« 


À 
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b  terre  et  de  la  sphère  céleste,  vÇ^  Téquateur,  xEdi, 
rédiptique  ,  P  le  p(Me  boréal  du  premier  de  ces  deux 
cercles  ,  P'  le    pôle  boréal  du  second  ;  le  point  Y  sera 


comptent  de  cet  équinoxe  ,  dans  le  sens  des  signes ,  sont  dinÙQuées  :  c^est 
ce  qa^indiquent  les  valeurs  de  «'  et  de  4  9  <^&r  sin  iV  et  cos  iV  étant  tous 
deux  positif  dans  cette  partie  de  rédiptique  ,  ces  valeurs  indiquent  un 
Mcroissement  de  Tobliquité  et  nue  diminution  de  la  longitude.  On 
pourrait  de  même  suivre ,  dans  les  autres  qundrans ,  le  jeu  des  signes 
algébriques  de  siu  iV  et  cos  JY  '^  on  le  trouverait  toujours  conforme 
àFespèce  d'oscillation  que  nous  avons  attribuée  au  pôle  j  il  ne  reste  donc 
plus  qu^à  substituer  ces  valeurs  numériques  de  tt  et  de  4  dans  les  valeurs 
précédentes  de  ^'  ou  de  d.  En  iaisant  ces  substitutions ,  il  £iut  prendre 
pour  •  Tobliquité  moyenne  de  Fécliptique  à  Pépoque  pour  laquelle 
on  eakale  ^  mais  à  cause  de  V extrême  petitesse   de  4  ^^  <lc  u',  les 

* 

lariations  séculaires  de  «  ont  ici  très-peu  d'influence,  et  les  résul- 
tats, calculés  avec  Tobliquité  d^une  année,  sont  encore  très-sufli- 
lamment  exacts,  pour  bien  des  années  avant  et  après  :  par  cette 
laison  ,  nous  adopterons ,  dans  notre  calcul  numérique  ,  l'obliquité 
moyenne  qui  a  lieu  en  1810 ,  c'est-à-dire,  26,07154  (a3o.27'.5i",79sex.) , 
et  avec  ces  valeurs  nous  trouverons 

•'  =  a9",7222  cos  iV ,  4  =  —  55' ,5655  sin  JV. 

Substitiuuit  ces  valeurs  dans  les  expressions  générales  de  d\  et  de  a' 9 
et  effectuant  numériquement  les  multiplications  par  sin  •  et  cos  •» 
nous  aurons 

<r=  d —  22",i25  sin  iV  cos  a  4-  29", 7M  cos  iV  sin  a  , 

arrii— 5o",972  siniV—  {  22",  1 25siniVsin«+29",722  cosJ!V.cos  a  |  tang  </, 

Talenrs  qui  peuvent  être  mises  sous  cette  forme  plus  conmiodc  pour 
le  calcul  logarithmique  , 

4f'  =  </  -4-  25^,924 sin{a  —  iV}-4-  3",7998in|a  -*-  iV}  , 

«'=:«-. 5o",972 sin  i>'—  1 25^,924  cos  (a — iV)  +  3",794  co»  ■>  +  ^")  \  : 

ces  résultats  sont  exprimés  eu  seconde»  décimales^  si  on  voulait  U* 
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l'ëquînoxe  du  printems ,  A  l'éqiiinoxe  d'automne,  et  Panglé 
PCjP  sera  l'obliquité  de  l'écliptique  sur  l'équâteur.  Cela 
posé,'  si,  sans  changer  cet  angle  ,  on  fait  décrire  à  l'axe 

*— 7 : • =-^' 

obtenir  en  secondes  sexagésimales ,  ce  qui  est  fréquemment  'néces- 
saire ,  parce  que  les  tables  sont  encore  constiiiites  sur  cette  di^bioxi  j. 
fl  faudrait  les  convertir  de  cette  manière  ;  on  trouverait  ainsi 

•»'  =  9",63  cos  iV,        4  =  —  i8',oo  sin  iVj    ■ 
et  ensuite 

d'  ^d-h  8",399  .  sin  («  —  iV)  4-  i",23o  sin (a  H-  iV)  , 

a=:a-^  1 6",5 14  siniV—  j  8",399  cos(a--iV)-f.  i",23o  cos  (a+iV)  1  tang  d. 

Ces  variations  de  tZ  et  de  a  s^appellent  la  nutaUon  lunaire  en  dé- 
clinaison et  la  nutation  lunaire  en  ascension  droite.  Il  est  clair 
cjue  la  nutation  solaire  donnera  des  valeurs  analogues ,  car  les  varia* 
tions  quVIle  produit  sur  Tobliquité  et  sur  la  lonr^itude  sont  de  même 
forme  ()ue  les  précédentes,  et  leurs  valeurs  sont 

«»'  =        i" .  34 1 1 .  cos  2  Z  , 

i".34ii 

4  =  — .  sm  a  Xrf . 

tang  tt 

X  étant  la  longitude  du  soleil.  En  prenant  toujours  «  =  26^,07154  j 
ce  qui  est  la  valeur  de  l'obliquité  en  1810,  et  effectuant  de  même 
les  substitutions  de  m  et  4  dans  nos  formules  générales,  on  trouve 
qu'elles  produisent  les  termes  suivaos  ,  analogues  à  ceux  que  nom 
venons  de   calculer, 

Sur  la  déclinaison  vraie , 

H-  i",286  sin  (a  —  3  £)  4-  o",o55  sin  (a  4-  2  Z)  , 

Sur  l'ascension  droite  vraie  ^ 

— 2",834  sin  2  L —  1 1",286  cos  (a— 2  L)  4-0", o55  cos («  4*  2  Zi)  |  tapg  d\ 

tu  secondes  sexagésimales  ^  ce  serait 
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CP  une  surface  conique  autour  de  l'axe  CP'^  en  sorte 
que  le  pôle  P  décrive  une  circonférence  de  cercle  perpen- 
diculaire à  cet  axe ,  ce  mouvement  transportera  Tinter- 
section  Y    de   ces   deux   plans  dans  toute   les  parties    de 


+  o'',4i7  sin  («  —  aX)  +  o",oi8  »in  ( a -4-  2  Z^) , 

—  o^jgiS  sin  2  £  —  j  o",4 1 7  cos(a  —  2  Z)  +  o",oi  8  cos  («H-  2  Z)  J  taiig  d. 

Ces  termes  qui  composent  la  nutation  solaire  en  déclinaison  et 
en  ascension  droite^  s'ajoutent  à  ceux  qui  composent  la  nutatioir 
lunaire,  et  Fenfîemble  forme  ce  que  Ton  appelle  la  nutation  luni- 
tolaire.  On  peut  remarquer  que  les  valeurs  de  •'  et  de  4  n'ont 
pas  entre  elles  le  même  rapport  dans  les  deux  nutations ,  tant  à- 
cause  du  coefficient  dépendant  de  l'angle  2  L  ,  qiTà  cause  du  déiio- 
mioateur  ,  qui  est  taug  2  u  dans  la  première ,  et  simplement  tang  u 
dans  la  seconde.  Cette  différence  est  un  résultat  de  la  théorie  que 
nous  nous  contentons  d''indiquer  ,  de  peur  qu'en  se  laissant  guider 
fu  Fanalogie  des  formules ,  on  ne  soit  tenté  de  le  regarder  comme 
une  'erreur. 

Lorsqu^OR  voudra  ûiire  usage  de  ces  formules  ,  il  suf&ra  d^y  mettre 
pour  a  et  d  les    valeurs  de  Tascension    droite    et  de  la    déclinaison 
moyennes  du  point  que  Ton  cousidère  ,  et  Ton  connaîtra  les  Tariationg. 
que  ces  deux  élémens  éprouvent  par  Feffet  de  la  nutation  luni-solaire. 

Par  exemple,  si  Tou  suppose  ^z  =  o,  é?^=  o  ,  qui  sont  les  coor- 
données de  Téquinoxe  moyen  du  printems  ,  la  formule  donnera  les 
iDonvemens  de  cet  équinoxe  autour  de  Téqpinoxe  vrai  j  ou  trouvera 
atoiâ  ^ 

d'  =^  —  22^,125  sin  jy  —  i"*23o  siu  2^  ^ 
a'  =:  —  5o",972  sin  JV  —  2"j854  sin  2  Z  j 

en  secondes  sexagésimales,  ce  seiait 

^'  =r  —     7''?!%  si"  ^  —  <>  »%7  sin  2  Z  y 
a'  =  —  i6",5i4  siu  JY  —  o',9i8  sin  iL, 

d  tX  a    sont  les  coordonnées  de  Téquinoxe  moyen  du  printeuiA^ 
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la  circonférence  de  l'éclipiifiiifi  ,  sans  changer  leur  înd 
iiabon    muiuElle.    Par   conséquent  ,    si   l'on   dirige   cette 
rotation   dans  le  sens    t  K  = ,  contre  l'ordre  des  signes  , 


.  réq 


D  n  ajf 


péfiodifpiGs  cbus^s  par  ta  tiutatioa  lut 
complrUes  de  d'  Et  de  a  ,  il  làat  3 
séculaires ,  dunl  naus  avons  donné  le 
précèdent,   page   id5.  Co    résultats 


«  égard  c[u'aui 
wbii'e.  Pour  avo 


L   d'u 


à  la  tÎQ  du  chapïm 
usage    coDtiQud    en 


reste  plus  qu'à  déduire  de  no«  formules  générale!  la 
géométrique  dont  nouï  avons  fait  usage  dans  le  telle  ) 
et  aulyant  laquelle  le  pùle  apparent  de  l'équatcur  décrit  une  petite 
ellipse  aulaur  du  pôle  moyeu.  Cela  est  eilii'menieut  facile.  Ou  peut 
mSmc  généraliser  le  piobUme ,  et  clicrclicr  TorLite  apparente  ipie 
chaque  point  de  la  splière  céleste  décrit  ainsi  autour  de  iod  iiea 
moyen  par   l'efTLt  de  la  nutation. 

Cette  icchercfic  se  simplifiera  beaucoup ,  si  l'on  reinai-ipu  que  la 
courbe  chercliée  devant  avoir  une  étendue  très-petite  ,  peut  se  pro- 
jeter sur  la  surface  concave  du  ciel  comme  sur  une  »ur&ce  plane; 
et  de  plus,  l'oscillatian  se  fuisant  autour  du  lieu  moyen,  conmw 
centre  ,  ïl  convieni  de  pren-dre  ce  point  pour  origine  des  coordon- 
nées. Alors  ,  ce  ijui  se  préwnle  de  plus  simple  ,  c'est  de  mener  par  le 
lien  moyen  un  aie  de  grand  cercle  perpeudiculiire  au  méridien,  el 
des  prendre  ces  deux  cerdeB  ,  ou  pluioL  leurs  tangentes,  pour  axes  ~ 
des  coordonnées  rectangulaires  ;  car  à  cause  de  la  pelitenac  de  l'or- 
bile ,  lei  arcs  et  les  tangentes  se  confondront.  Hos  deux  courdoo' 
nées  seront  donc  1,«  diEKiences  de  déeli..aison  d'  —  d,  comptées  sur 


s  diffère 


la  hauteur  du  lieu  moyen ,  sur  le  f^rand  cercle  perpendiculBire  au  mé- 
ridien, c'eat-à-dire,  multipliées  par  le  cosinus  de  la  déclinaison  du  liei{ 
moyen  j  de  celte  manière,  en  faisant 


les  coordonnées  ^  et   J'  partiront  d'un  même  point , 
gulûrcs  entre  die» ,  et ,   td   la  petitesse  de  l'orbite  , 
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et  si  Ton  donne  au  pôle  P,  sur  son  cercle,  le  mouve- 
ment annuel  des  ëquinoxes,  Tîntersection  Y  rétrogradera 
sar  récliptique  de  la  même  manière ,  et  cette  construc- 
tion représentera  parfaitement  la  précession  moyenne. 


considérées  comme  rectiligocs.  Maintenant ,  si  nous  substituons  ces 
Tsleurs  dans  nos  formules  générales ,  nous  trouverons ,  en  multipliant 
A'  —  a  par  cos  d , 

X=--2a",i38iniVcosa  +  29",72lCOsiVsin^z , 

F=  — 5o",978iniVcos£^— j  22".i38iniV8infl+a9",7îico«iYco«a|  sinrf. 

Si ,  oitre  ces  deux  équalions ,  on  élimine  Tangle  iV ,  on  aura  Féquation 
de  Forbite  décrite  par  le  lieu  apparent  autour  du  lieu  moyen.  Nous 
OODS  sonorines  bornés  aux  centièmes  de  seconde  dans  les  ooeflFiciens  numé- 
nques  y  «t  cela  suffit  pour  l'objet  que  nous  nous  proposons. 

Si  Ton  veut  que  ce  lieu  apparent  soit  le  pôle  boréal  de  Téquateur 
fl  n^  a  qu'à  supposer  c^=r  H-  ioo*> ,  ce  qui  donne  cos  </  =  o,  et. . . . 
lin  c^  ^  -h  I  ;  alors ,  les  valeurs  de  ^  et  de  JT  deviendront 

X^  —  aa",i3  sin  iV  cos  a  •+•  ag",^^  cos  JY  sin  a  , 
JP"  =:  —  22",i3  sin  iV  sin  a  —  29",72  cos  iV  cos  a  j 

rtsœnsion  droite  a  reste  encore  indéterminée ,  parce  que  tous  les 
méridiens  passent  par  le  pôle  de  Téquateur.  La  valeur  de  a  dépendra 
du  choix  que  nous  ferons  de  tel  ou  tel  méridien  pour  axe  des  y*  Les 
équations  précédentes  donnent 

JTcos  a  +  J'sin  a  =r  —  22",i3  sin  iV, 
JST  sin  a  —  r"  cos  a  =  4-  29'  ,72.  co  s  iV; 

par  conséquent , 

(  -^cos  a  +  l^sin  «  )  '    1      f  Xûna  —  YaMa  )  «  __ 
t  227i3  y  \  '^Oïl'i  y    "" 

Cette  équation  est  celle  d'une  ellipse  rapportée  à  son  centre ,  mais 
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Mais  à  causé  que  Tobliquitë  de  l'équateur  sur  Fëdirp^- 
tîque  n'est  pas  tout-à-fait  constante  dans  les  différent 
siècles ,  îl  faudra  faire  varier  Tangle  PCP'  au  centre  du 


lion  pas  à  ses  axes.  Pour  la  ramener  à  ce  systc^me  de  coordonnées  ^ 
il  iàut  faire  a  =  i  oo^ ,  c^est-à-dire ,  prendre  pour  méridien  central 
celui  qiii  p£is5e  par  les  pôles  de  Péquateur  et  de  Técliptique  j  alors  ^ 
en  efîct ,  on  aura  sin  a  =  i ,  et  Tcquaiion  précédente  deviendra 

qui  est  celle  d^une  ellipse  dont  le  ^rand  axe  est  dirigé  suiTant  les 
coordonnées  X  tangentiellement  au  méridien  central ,  et  le  pedt  axe 
suivant  les  coordonnées  JT ^  perpendiculairemeut  à  ce  premier  :  le 
premier  a  pour  longueur  59",44  i  ^c  second  zj4''?^^>  ^^  longueurs 
sont  toutes  deux  exprimées  en  parties  de  grand  cercle  de  la  sphère 
céleste.  Si  Ton  Tcut  compter  la  seconde  sur  le  parallèle  A  Tédiptique 
qui  passe  par  le  pôle  moyen  de  Téquaieur ,  et  auquel  le  pet^  axs 
de  noire  ellipse  se  trouve  tangent,  il  n''y  a  qu''à  diviser  44"»^ 
par  le  cosinus  de  la  distance  de  ce  paralUlc  au  pôle  de  l'écliptique, 
€''csl-à-uire,  par  le  sinus  de  Tobliquilé  a.  Le  pelit  axe,  ainsi  exprimé ^ 
aura  pour  valeur  iii",t4  ^u  parallèle  ù  rédipliquc  sur  lequel  il  se 
trouve.  C'est  la  valeur  que  nous  lui  avons  donnée  dans  le  texte. 

On  voit  aussi,  par  le  calcul  que  nous  venons  de  faire,  que  l'ellipse 
de  nulation  a  sou  grand  axe  situé  dans  le  plau  du  grand  cercle  qui 
passe  par  les  pôles  moyens  de  Téquateur  et  de  réclipiique  \  car  nous 
avons  trouvé  que  pour  rapporlt'r  les  Y  à  cet  axe  ,  il  fallait  faire 
a  =  loo^.  Ici ,  nous  pouvions  disposer  arbitrairement  de  <z ,  parce  (|ue 
tous  les  iiunidiens  passant  par  le  pôle  de  Téquatcur ,  nous  pouvions 
choisir  à  volonté  celui  qiie  nous  voulions  prendre  pour  origine  des  JP". 

Dél<?nuinons  maintenant  la  position  du  pôle  vrai  sur  cette  ellipse 
à  un  instant  quelconque.  Elle  sera  donnée  par  les  valeurs  simul-* 
lanées  tie  A  et  de  Y ,  qui ,  en  fàisaut  cos  a  =  o ,  sin  a  =  i ,  de- 
viennent 

a'  =  -*-  29,72  cos  N  ,        jr=  —  22",i3  sia  iV. 
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cdltc  f  de  manière  à  suivre  et  à  repre'senter  ces  change- 
mcns  ;  ou  ^  ce  qui  est  plus  simple ,  il  n'y  a  qu'à  consi- 
dérer les    points   F  et  P'    comme   les  pôles  moyens  de 


Quand  le  nœud  de  la  lune  coïncide  avec  Féquinoxe  du  printem» ,  sa 
k)o«;;itude  est  nulle  j  on  a  donc  alors  sin  JY  =  o ,  coaT  iV  =  i  5  par 
conséquent) 

JT  =  -!-  29",72  ,         y  ^=z  o. 

Le  pôle  apparent  se  trouve  alors  dans  le  méridirn  central,  sur  l'axe 
desJT,  et  au  sommet  de  IVllipse  le  plus  rapproché  de  réquateur^ 
c'eit-à-dire  au  point  v^fig,  9  et  10. 

A  mesure  que  la  longitude  N  au^ente ,  Y  auj^mcnte  en  restant 
B^adf  ^  en  même  tems  X  diminue  et  reste  positif  :  le  pôle  appa- 
rent se  trouve  donc  compris  dans  le  premier  quadrnns  de  son  ellipse  ^ 
dacotë  de  Téquinoxe  d'automne  ,  par  exemple  ,  en  «'",  fig>  10. 

£n  général ,  il  *^t  facile  de  voir  que  les  valeurs  de  JT  et  de  J^ 
achèveront  les  périodes  de  leurs  valeurs  en  mrme  "items  que  Tangle 
iV  achètera  la  circonférence  entière ,  c'est-à-dire ,  que  le  pôle  tour- 
aera  sur  son  ellipse  dans  le  même  tems  que  le  nœud  de  la  lune 
tourne  sur  récliptiquc. 

Autour  du  pôle  moyen  comme  centre  ,  et  avec  un  rayon  égal 
au  demi-grand  axe  de  rellipse  ,  décrivons  une  circonférence  de  cercle 
mKxTiJîg»  10.  Sur  celte  circonférence,  concevons  un  point  iï" uniformé- 
ment mobile  ,  qui  en  fisse  le  tour  dans  le  même  tems  que  le  nœud  fait 
la  révolution  sur  l'écliptique  ,  et  qui  de  plus  se  meuve  comme 
lui,  d'oiicnt  en  occident,  c'est-à  dire  dans  le  senstrorV.  Si  du  centre 
du  cercle,  qui  est  aussi  celui  de  Tellipse  ,  on  mène  un  rayon  PK  au 
point  mobile  à  un  instant  quelconque  ,  Fangle  KP^a ,  formé  par  ce 
rayon  avec  Taxe  des  X  positifs  Pv ,  sera  toujours  éf^al  à  Tangle  iV, 
c'est-à-dire,  à  la  longitude  du  nœud  de  la  lune  sjr  Técliptique',  de 
sorte  que  si  Ton  nomme  X'  l'abscisse  PR  du  point  mobile  /C  à  un 
instant  quelconque ,  on  aura 

X*  ■=  29",72  cos  iV  ,         y  •=.  —  29",72  sin  iV  j 

rabscisse  de  ce  point  sera  donc  la  même  que  celle  du  pôle  vrai.  Par 
coxisé^cnt ,  ce  pôle  se  trouvera  sur  l'ellipse  au  poiut  m"  ou  cette 
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l'équateur  et  de  l'édiptiq\ie ,  et  supposer  que  les  pâles 
vrais  se  meuvent  autour  lie  ceux-là,  en  s'ccarlant  et  se 
rappruchani  tour-à-tOur  comme  le  veulent  les  inégalités 
auxquelles  ils  sont  sQucnis. 

Soient  maintenant,  fig,  9,  P,  P'  les  pâles  de  l'équateur 
et  de  l'cclipLique  ,  détenninés  pour  une  certaine  époque  , 
comme  nous  venons  de  le  dire ,  en  n'ayant  égard  qu'aux 
inégalités  séculaires.  Pour  représenter  les  inégalités  pério- 
diques de  la  nutalion  ,  il  faudra  mellre  le  pèle  vrai 
■a  de  l'équateur  en  mouvement  autour  cîu  pôle  P,  con- 
foimément  aux  lois  que  l'observation  assigne.  Suivant 
ces  lois ,  quand  le  nœud  ascendant  de  la  lune  est  en  r 
sur  l'éctîpUque  ,  c'est-à-dire  quand  il  répoiiil  a  l'équi- 
noxe  du  printems  ,  le  pôle  apparent  -a  se  trouve  répondre 
au  solstice  sJ'été,  à  100"  en  arrière.  A  mesure  que  le 
nœud  rétrograde  sur  l'écliptique  ,  le  pdie  apparent  v 
suit  son  mouvement ,  et  tourne  ainsi  autour  du  pôte 
vrai  P  pendant  que  le  noeud  fait  le  tour  de  l'écliptique. 
Son  orbite  est  uiie  petite  ellipse  dont  le  grand  axe  n^ 
reste  loujonrs  tangent  au  cercle  de  la  latitude  PP" ,  mené 
par  les  pôles  de  l'équateur  et  de  l'écliptique,  et  occupe 
sur  ce  cercle  un  arc  de  5i3",44-  I^  P^^'^  ^*^  ^^  CtXlt 
ellipse  étant  perpendiculaire  au  grand  axe  ,  se  tronve 
ur  lequel  le  pôle  de  l'équa— 
:  à  l'écliptique  ;  et  mémo 
1  peut  le  considérer  comme 
;,  sur  lequel  il  occupe  on 
,  à  un  instant  quelconque  , 


tangent  au  cercle  PP,Pi,, 
leur    se   meut    paraUèlem< 
comme  il  est  fort  petit, 
faisant  partie  de  ce   parallèle, 
arc   de  111°. 14.    Pour  avoir, 
la  position  du  pôle  apparent 


■  cette   elli 


PHYSIQUE.  125 

la  construction  que  le  calcul  indique.  Concevez, ^^.  lo, 
une  circonférence  de  cercle  wKw^  concentrique  à  l'ellipse 
de  nutation  ,  et  ayant  son  grand  axe  pour  diamètre  : 
concevez,  dans  cette  circonférence,  un  rayon  vP ,  qui 
se  trouve  d'abord  en  v  sur  ^extrémité  du  grand  axe  la  plus 
voisine  de  Técliptique  lorsque  le  nœud  ascendant  de  la 
lane  se  trouve  dans  Téquinoxe  du  printems  ;  puis  faites 
mouvoir  ce  rayon  circulairement  avec  un  mouvement 
rétrograde  ëgal  à  celui  du  nœud  sur  l'écliptique.  Si ,  dans 
chaque  position  de  ce  rayon ,  vous  menez ,  par  son  extré- 
mité JST,  une  ordonnée  KR  au  cercle,  le  point  9^^  où 
cette  ordonnée  rencontrera  l'ellipse  de  nutation  ,  sera , 
pour  le  même  instant,  le  lieu  du  pôle  apparent.  Cette 
construction  n'est  que  l'énoncé  des  résultats  que  le  calcul 
donne   et  que  l'on  trouvera  ici  dans  les  notes. 

Ce  mouvement  oscillatoire  du  pôle  a  été  désigné  d'une 
manière  très -expressive  par  le  mot  de  nutation,  Nous 
avons  dit  que  le  soleil  produit  aussi  une  oscillation  sem- 
blable ,  mais  beaucoup  plus  faible  ;  on  pourrait  donc 
la  représenter  géométriquement  de  la  même  manière  ; 
l'ensemble  de  ces  deux  effets  compose  ce  que  l'on  appelle 
la  nutation  lunî-solaire.  Enfin  l'attraction  de  la  lune 
produit  encore  une  autre  îr.rgaiîté  du  mtlme  genre  dont 
la  période  est  d'un  demi-mois,  mais  elle  est  si  faible 
quM  est  inutile  d'en  tenir  compte.  Maintenant  que  nous 
connaissons  les  lois  de  ces  oscillations ,  nous  pourrons 
toujours  supposer  que  l'on  y  a  eu  égard ,  pour  ramener 
1rs  positions  des  astres  à  des  termes  comparables  ;  et 
&i  nous  avons  quelquefois  anticipé  sur  cette  connaissance  , 
afin  d'obtenir ,  de  premier  abord ,  les  résultats  définitifs 
des  observations ,  on  voit  que  nous  n'avons  fait  que 
prévenir  ce  que  nous  aurions  dû  faire  par  un  plus 
long  détour ,     quand  nous   aurions   obtenu   la   connais- 
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sance  de  ces  phénomènes ,  à  laquelle  nous  n^aurions  pai 
manque  d'arriver  de  la  même  manière  et  par  les  mêmes 
raisonnemcns. 

Je  terminerai  ce  chapitre  en  prévenant  que  le  phéno- 
mène de  la  nutation  n'est  pas  rt^lé  par  le  mouvement  du 
nœud  apparent  de  la  lune ,  dont  le  mouvement  sur  réclip» 
tique  est  variable  ,  mais  par  le  mouvement  du  nm*d 
moyen ,  c'est-à-dire  ,  dégagé  de  ses  inégalités  périodiques^ 
Ceci  est  un  résultat  de  la  théorie ,  que  l'on  ne  saurait 
expliquer  ici.  Quelques  astronomes  n'ayant  pas  fait  cette 
remarque,  ont  cru  trouver  une  erreur  dans  les  formules 
jusqu'à  présent  .usitées  pour  calculer  la  nutation ,  formules 
qui  sont  réglées  sur  le  nœud  moyen,  mais  cette  erreur 
n'existe  pas. 


PHYSIQUE.  la-^ 


CHAPITRE    VII. 

Seconde  approocimatîon  des  Mouçemens  du 
Soleil.  Théorie  de  son  mouvement  ellip- 
tique.. 


71.  Dans  ce  quî  précède  ,  nous  avons  considéré  le  soleil 
comme   parcourant   chaque  année  un  grand  cercle  de  la 
sphère  céleste  ;  nous  avons  fixé  la  position  de  ce  cercle  ^ 
nous  ^vons  donné  les  moyens  de  reconnaître  les  déplace— 
mens  qu'il  éprouve  ,  et  nous  "avons  rapporté  par  anticî- 
pation   les    formules   numériques   pa.r   lesquelles   ces    dé- 
placemens    peuvent    se   prévoir,  et    se    calculer.     11    Faut 
maintenant  examiner  avec  un  nôi^veau  soin  le  mouvement 
du  soleil  dans  ce  plan.  A  la  vérité ,  rioys  savons  déjà  dé- 
terminer par  observation  l'étendue  des  arcs  qu'il  y  décrit 
chaque  jour;   nous  avons, même  rejuarqué   comment  on 
pourrait  rassembler  ces  résultats  ,  et  en  former  des  tables  , 
afin  de  prévoir  d'avance  les  posiUoifis  successives  dé  cet 
astre  sur  la  sphère  réleste.    Mais  les  résultats  ainsi  isolés, 
ne  seraient  jamais  exempts  d'erreurs  oii  d^'în'certittide,  et 
leurs  changetnens^,  s'ils  en  éprou^'ent ,'  ne  pounraieht  étrfe 
corrigés  qu'tn^les  tôfn)f)araht  sarts'cesse  à  de  nouvelles:  db*- 
serva lions.  Pour  les  rectifier  plus  sûrement  et  avec  plus 
de  facilité  ,  il  devient  nécessaire  de  chercher  la  loi  rigou-  \ 
rcQse  qui  les  enchaîne ^   ou  au. moins. quelque  fornie  gép- 
métrique  ei  icalculable  qui  en:. approche,  le  pltis  pos^ij^le  ; 
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car  la  dépendance  mutuelle   de.';  multats  étant 
connue,  leur  exaeliUide  ne  tiendra  plus  qu'à  la  détermi- 
nation précise  d'un  petit  nombre  d'élétnens. 

Celte  dépendance  est  évidemment  liée  au  mouvement 
réel  du  soleil  dans  l'espace  ;  cherchons  donc  à  en  déter- 
miner les  lois. 

y2-  Pour  cela  II  faut  réunir  deux  sortes  de  données  : 
le  mauvemrnt  angulaire  du  soleil ,  déduit  de  la  mesure 
de  ses  hauteurs  ;  les  variations  Je  sa  distance,  déduites 
des  observalions  de  son  diamètre  apparent.  Rapprochons 
les  conséquences  qui  en  résultent. 

En  premier  lieu  ,  le  mouvement  angulaire  du  soleil  snr 
son  orbite,  dans  l'édiptique  ,  n'est  pas  uniforme;  il  est 
taatdt  plus  lent,  tantôt  plus  rapide.  Cela  se  voit  en  cal- 
culant jour  par  jour  la  longitude  de  cet  astre,  pour 
l'instant  de  son  passage  au  méridien  ,  d'après  sa  déclinaismi 
ou  son    ascension  droite  observées.  Car     ces  longitudes 


méridiennes  i 
différences  d'i 
nelles   aux   in 


1    ]0, 


l'a 


pas 


lev 


sages 

lions  multipli 
de  ces  différer 
,sitTiés  l'un  vei 


pas  proportion- 
ervalles  de  tems ,  qui  séparent  les  pas- 
tifs  du  soleil  aij  méridien.  Des  observa- 
■es  ont  fait  connaître  que  la  plus  grande 
ces  a  lieu  dans  deux  poirits  de  l'écliplique, 
s  le  solstice   d'hiver,  l'aulrc  vers  le  solstice 

lolcil  décrit  SI 


d'été. 

Dans  le  premier,  le  soleil  décrit  sur  l'écliptique  l'jiSaj, 
pendant  U  durée  d'un  jour  moyen  ;  c'est  alors  que  sf 
vitesse  est  la  plus  grande.  Cela  arrive  à  présent  vers  le 
3i   décembre. 

Dans   le    second ,  il    décrit  seulcr 


danc 


un   jour    moyen  ;    . 
petite.   Cela  arrive  ; 


présent 


■ 
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La   vitesse  moyenne  ,    entre    ces  deux   extrêmes  ,   est 

l'jioa?  -4-  i**,o59i  ^ 
^  ou'1%0959. 

Ces  deux  points  répondent  à  des  déclinaisons  égales  de 
part  et  d'autre  de  réquatcur,  et  leurs  ascensions  droites 
afférent  de  200".  Ils  sont  donc  situés  sur  une  m^me  ligne 
droite,  menée  par  le  centre  de  la  terre  et  de  la  sphère 
céleste.  Leur  longitude  varie  un  peu  avec  le  tems ,  ce  qui 
prouve  qu'ils  sont  en  mouvement  par  rapport  aux  équi- 
nox8s  ;  mais  nous  ferons  d'abord  abstraction  de  ce  dé- 
placement. 

yS.  Venons  au  diamètre  apparent  :  il  suit  les  mêmes 
périodes  que  la  vitesse  angulaire  ,  c'est-à-dire  ,  qu'il  aug- 
mente et  diminue  avec   elle  ,    quoique  dans  un  moindre 
rapport.   11  est  à  son  maximum  au  point  où  la  vitesse  est 
b  plus  grande,   et  on  robserve   alors  de  Go35",7.  11  est 
à  son  minimum  au  point  où  la  vitesse  est  la  plus  petite  , 
et  il  est  alors  de  583G'',3  ;   la  moyenne   est  6936".  Ces 
mesures  dcvroient  être   diminuées  de  quelques  secondes  à 
cause  de  l'irradiation ,   qui  dilate   un   peu  les   diamètres 
apparcns   des   objets  ;    mais  la   quantité    exacte  dé    cette 
dilatation  n'est  pas   encore  bien  connue  ('^). 


(*)  Pour  détcriniiier  le  diamètre  apparent  avec  une  pivcision 
^ale  à  celle  que  nous  supposons  ici ,  il  ne  suflirait  pas  de  ToLçcrver 
une  seule  fois  au  murai ,  il  faudrait  se  servir  de  la  machine  paral- 
lK:tique  de  la  manicre  qui  a  été  enst^iguéc  page  129  du  pieniier 
livre.  Le  inoven  le  plus  cxa<ft  serait  d'y  ♦•nij)loyer  le  Ci-rcie  répé- 
titeur ,  et  JM.  Deiambre  se  propose  d^en  faire  us^ge.  En  se  servant 
d'an  cercle  de  réflexion  ,  et  prenant  1000  fois  le  diamètre  du  soleil , 
M-  Quesnot  a  trouvé  583G",/i ,  ce  qui  diffère  extrêmement  peu  de  la 
Talcur  que  j^ai  rapportée.  Ces  mesui'cs  ne  sont  encore  (.{ue  relatives. 
Pour  en  obtenir  d'absolues }  il  ihudraic  savoir  les  dcj^ouiller  de  Tirra^ 

a*  9 
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74-  0"  P^"'5  d'après  ces  observations  ,  calculer  la  plas 
grande  et  la  plus  petite  distance  du  soleil  à  la  terre  ,  oa 
an  moins  évaluer  leur  rapport  ;  car  on  sait  que  les  dis- 
tances d'un  même  objet  sont  récîpro(]ues  à  ses  diamètres 
apparens.  Si  nous  <:om[>arons  ainsi  le  plus  grand  et  le  plus 
pelil  diamètre  apparent  du  soleil ,  leur  rapport  sera 
6o35*,  7  1,  c        '    .  '   j-  ■   i> 

fiente  par  l'unilé  ou  t  la  plus  petite  distance  du  soleil  i 
la  terre,  la  plus  grande  aura  pour  expression  i,o34t(>. 
La  moyenne  arithmétique  entre  crs  distance  est  1,01708. 
Si  on  veut  la  prendre  pour  unité,  selon  l'usage  des  as- 


tronomes, la  plus  pclîic  aura  pour  e.xpre 


1708* 


1,01-08 


18      ,  ,    i,o34'6  ,-0,01708 

"Maplusgr3odej_-g,  oui+'~— ^ 

it    à    1  —  0,01679   ""   o,{)833i    fit   1,0167g,     ' 
au    soleil  à  la    terre   varie  donc  annueUe~ 


ce   ei».  r( 

La   distai 

ment ,    en  plus  et  en  moins  ,  d'une    quantité  à-peu-prés 

égale  à  la  cent  soixante-huit  dix-millième  partie  de  la 

valeur  moyenne  (*). 


diiliiio  ,  ce  qui  ejigïrnii  que  l'on  Rt  eiprùa  des  mesurfs 

inUnalU  (le  lumiÉre  ^ladu^  à  volunt^.  En  général ,  pc 
exactitude  le  plus  ^nd  et  le  plus  petit  diamètre  appavei 
il  f?m  les   conclure    d'un  grand   numbie  d'olucr\atiun 


donc 


,nc   pas 


i   les    valeu 


diff^i'ent  un   peu  de  relie  tjm:  nous  avdna   trouvée  plus  haut  par  vua 
Mule  ubservaiion  de  riazzï. 

(*')  On  8e  tromperait  ai  Fou  crojait  qne  1p  diamctre  apparent  qoE 
répond  à  la  dutance  raojenne ,  îniemiédiaire  entre  les  diatanns 
extrême!  ,  est  le  dianiùlre  moyen.  En  effet ,  calculons  ce  dtaniclre. 
Si  août  U   rcpréicntouB    pat  D  ,     coninie  il    est    rcciproiiue    à  la 


J 
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^5.  Les  points  de  Torbe  solaire  qui  répondent  à  la 
^\us  petite  et  à  la  plus  grande  distance  du  soleil  à  la 
terre,  se  nomment  le  périgée  et  V apogée  ,  de  deux  mots 

distance ,  nous  aurons  en  le  comparant  au  plus  petit  diamètre  apparent. 

D î>oi679 

5836",3     "  I  ^ 

te  ^  donne 

D  =  5934",29. 

Le  diamètre  qui  répond  à  la  distance  moyenne  est  donc  plus  petit 
de  i^'^yi  que  le  diamètre  moyen  que  nous  avons  trouvé  égal  à  6936'^ 
Gela  peut  se  prouver ,  en  général  d^une  manière  très-facile.  En 
cfikt,  toit  r'  la  plus  petite  distance ,  r"  la  plus  grande ,  D\  D''  les 
diimètres  apparais  correspondans ,  on  aura 

j     par  conséquent    r"  = 


Si  Ton  représente  par  r  la  moyenne  distance ,  intermédiaire  entre  r 
et  r",  on  aura 

t^cst  la  valeur  de  la  dislance  moyenne.  Si  l'on  représente  par  D  \6 
diamètre  correspondant ,  on  aura ,  en  le  comparant  au  plus  petit 
diamètre , 

— ;-  i=   ,     par  conséquent     D  =  ■  y 

tm,  en  substituant  pour  r  sa  valeur 


c'est  la  grandeur  du  diamètre  apparent  qui  correspond  à  la  disuncc 
Bpyemie*  Cette  expression  peut  se  mettre  sous  la  forme  suivante 

D'  +  D"  {D'  --D'Y    • 
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grecs  qui  signifient  près   et  loin  de  la  terre.   On  les  dé^ 
signe  aussi  conjointement  par  le  nom  àî^ahsides, 

76.  En  rapprochant  ces  résultats ,  on  voit  que  h 
'  vitesse  du  soleil  semble  augmenter  quand  il  s^approche 
de  la  terre ,  et  diminuer  quand  il  s'éloigne.  Mais  nous 
ne  savons  pas  encore  si  ces  variations  sont  réelles  ou 
apparentes  ;  car,  par  cela  seul  que  le  soleil  s'approche , 
les  arcs  qu'il  décrit  dans  son  orbite  doivent  nous  paraître 
plus  grands  ;  quand  il  s'éloigne  ,  ils  doivent  nous  paraître 
plus  petits.  Pour  les  comparer  avec  exactitude  ,  il  faut  lea 
ramener  à  un  même  éloignement.  L'arc  qui  a  pour  me- 
sure i°,o59i  ,  et  que  le  soleil  décrit  dans  son  apogée , 
aurait  paru  plus  grand  s'il  eût  été  observé  au  périgée. 
Pour  l'y  ramener,  il  suffit  de  le  multiplier  par  le  rapport 
inverse  des  rayons  dans  ces  deux  points ,  c'est-à-dire ,  par 

1,01679  ^,  ^  , 

-~^  ou   i^o6Lib\  car  ses  grandeurs   apparentes  sc- 

0,900^1  *^ 

et  comme  le  second  tenue  de  la  valeur  qui  en  résulte  est  toujoon 
négatif,  il  s'ensuit  que  le  diaiitètre  qui  répond  à  la  niojenne  distance  | 
est  toujours  moindre  que  le  diamètre  moyen. 

Four  la  lune ,  on  a ,  comme  nous  le  verrons  par  U  suite , 

D'  =  6207" 

ce  qui  donne •  =  5822,5  ,      D'  —  D"  •=.  769" , 

2 

d'où  l'on  tire        D  =  5822',5  —  25",4  =  5797,1  ; 

c'est  la  grandeur  du  diamètre  apparent  de  la  lune ,  qui  correspond  à  | 
sa  distance  moyenne  de  la  terre.  11  est  très-sensiblement  moindre  ont 

le  diamètre  moyen ,  et  la  différence  est  plus  foil«  que  pour  le  soleil |  » 

parce  que  D—D"  est  beaucoup  pliu  considérable  9  tandis  c^^U'^BT?  ^ 

«8t  un  peu  moindre.  3 
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laient  réciproques  à  son  éloignement  (*).  On  trouve  ainsi 
i^ogSS  pour  la  mesure  de  cet  arc  ,  vu  à  la  distance 
périgée.  Or,  l'arc  décrit  réellement  dans  ce  point  par 
le  soleil ,  est  i<*,i327,  comme  on  Ta  vu  plus  haut,  et  il 
surpasse  encore  le  précédent  de  o**,o374  ;  ainsi  la  dimi- 
nution apparente  du  mouvement  du  soleil  à  Tapogce  n'est 
pas  purement  optique  ,  et  due  à  Taccroissement  de  sa 
dislance  ;  ielle  provient  aussi  d'un  ralentissement  réel  , 
qai  se  fait  dans  la  marche  de  cet  astre  ,  à  mesure  qu'il 
s'éloigne  de  la  terre. 

77.  En  comparant  de  la  même  manière ,  pour  d'autres 
époques  de  l'année  ,  le  mouvement  angulaire  du  soleil 
4  et  son  diamètre  apparent ,  on  trouve  cette  loi  générale  : 
Vangïe  décrit  chaque  jour ,  étant  multiplié  par  le  carré  de 
h  distance ,  donne  un  produit  à  Jart  peu  près  constant, 
11  en  résulte  que  le  mouvement  angulaire  se  ralentit  à 
fort  peu  près  comme  le  carré  de  la  ^tancc  augmente  (**)• 
—    —  -  .  -  -  j 

(*)  Soit  r*  la  dislance  périgée  du  soleil  ,  r"  sa  distance   apogée  , 

ar  la  grandeur  apparente  de  l'arc  10,0591  ,  ramené  au  périgée  :    oa 

X  r  r 

«m =:;:  -7  ,     d'où    x  =  —7 .  10,0591. 

lOjOogi  r  r 

// 
Or  — 7  =  i,o34i6  d'après  ce  qu'on  a   vu  précédemment,   donc 

X  ■=.  10,0591.1,05416=  10,09528. 

(**)  En  effet,  soit  r  la  distance  du  soleil  à  la  terre ,  m  sa  Tltesse 
angulaire  diurne,  c'est-à-dire,  Fangle  qu'il  décrit  dans  un  joury 
tntin  jt  une  constante.   La  loi  qui  résulte  des  observations  est 

SappotODS  que  r*  devienne  r>(i4-u),  u  étant  une  très -petite 
^oamité  qui  représentera  les  variations  du  carré  de  la  distance; 
nit  de  plus  >  */  ra«croisaemeut   correspondant  de  v-  Les  quaBtitén 
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78.  Lorsqu'on  a  ainsi  découvert  tine  loi  simple  qm  s^é-^ 
tend ,  avec  des  erreurs  très-petites  et  irrégulières ,  à  un  très- 
grand  nombre  d'observations  éloignées  ,  et  indépendantes^ 
on  peut  la  regarder  comme  plus  exacte  que  les  observations 
mêmes  ;   car  si  elle  n'était  pas  réellement  la  loi    de   la 

!«+  t*Uy  et  t*  +  t^  qui  se  correspondent,  devront  être  liées  entre 
elles  par  la  formule  précédente,  ce  qui  donne 


.  .     ^  .     '    . 

t"            I  -*-  M 

I 

1 

^     I   -*-  M 

\ 

Substituant    cette   Taleur  dans   Fëquation  précédente  ,   et   ôtant  I^ 
termes  ^  et   qui  s^^redétrubent ,  il  re6te 


u  Au^  Au} 


>*  =: h ....  etc. 

fi  f»  ja 

Dans  ce  résultat ,  si  Ton  a  pris  pour  u  une  fraction  fort  petite ,  comme 
nous  Pavons  supposé ,  on  pourra  négliger  les  puissances  de  u  supériénresà 
la  première ,  car  tous  les  termes  de  la  série  seront  incomparablement  plus 
petits  que  le  premier.  On  aura  ainsi  simplement 

Au 

t'  = • 

r» 

on  voit  que  v  est  négatif  quand  u  est  positif ,  et  positif  quand  a 
est  négatif^  par  conséquent,  la  vîtesse  angulaire  diminue  quand  Ift 
distance  augmente ,  et  réciproquement. 

De  plus,  u  est  proportionnel  à  u,  c'est-à-dire,  à  raccroissemeni 
du  carré  de  la  distance  j  par  conséquent ,  la  vitesse  angulaire  décrdt  » 
à  fort  ]>eu  près ,  conune  le  carré  de  la  distance  augmente  j  ce  qui 
est  la  propriété  énoncée  dans  le  texte. 

On  voit  aussi  que  cela  n'est  vrai  qœ  par  approximation  y  en  sop-i 
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nature,  il  faudrait  un  grand  hasard  pour  qu'elle  représentât 
aussi  bien  los  observations,  et  il  est  au  conlralrc  cxlrê^ 
mement  probable  qu'elle  s'en  écarterait  de  plus  en  plus. 
La  probabilité  se  change  en  cf'rtitude  quand  le  nombre 
des  essais  est  extrêmement  multiplié.  C'est  le  cas  actuel 
de  l'astronomie. 

79.  £n  partant  de  ce  dernier  résultat,  oi|  peut  calcu- 
ler les  rapports  des  distances  du  soleil  à  la  terre  ,  dans 
deux  points  quelconques  de  son  orbite ,  sans  recourir  aux 
observations  de  son  diamètre  apparent  ;  car  ces  distances 
seront  réciproques  aux  racines  carrées  des  angles  diurnes 
décrits  sur  l'écliptique  (*).  Par  exemple  ,  la  distance 
périgée   étant  supposée  égale  à  i ,   la  distance  apogée  sera 

—     ^  ou  i,o34i  ;  telle    qu'on   la  déduirait  des  va- 

Vi^oSqi 

leurs  1,01679  ;  0,98321  ,  qui  représentent  ces  distances  y. 
comme  nous  l'avons  trouvé  plus  haut. 

Ceci  étant  traduit  en  géométrie  ,  fait  connaître  une  loi 

ponnt  que  u  et  r  varient  très-peu  Tun  et  Tautre.  Or  cette  condr* 
tîoD  ett  toujours  satisfaite  dans  le  mouvement  du  soleil  ,  puisque 
les  distances  apogée  et  périgée ,  qui  sont  les  plus  différentes  de  toutes, 
•ont  encore  presque  égales,  aussi  bien  que  les  vitesses  diurnes  dans 
ces  deux  points. 

(^)  En  effet,  soient  r,   r'   deux  distances  du   soleil   à  la  terre  | 
i',  (^  les  angles  diurnes  qui  leur  correspondent,  on  auia 

u^  étant  une  constante}  par  conséquent 

•e  qui  donn# 

il-   ^~- 
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très-rcmarquaMe  du  mouvement  du  soleil.  Menons  da 
centre  de  la  terre  à  cet  astre,  une  ligne  droite  ,  que 
nous  nommerons  rayon  yecteur.  Cette  droke  décrira  cha- 
que jour  ^iur  l'orbe  solaire  un  petit  secteur  dont  Paire 
sera ,  à  fort  peu  près ,  égale  à  la  moitié  du  produit  de 
l'angle  diurne  ,  par  le  carré  du  rayon  vecteur  (*).  Cette 


(*)  Soit  C-iJig.  II,  le  centïe  de  la  terre,  C\$*,  'CS'  le»  rayons 
Tecleurs ,  mènes  aux  extrëmilés  de  Tare  diurne  ;  CSS*  le  secteur  décrit. 
li^aire  de  ce  secteur  sera  crmprise  en  ire  celles  des  secteurs  circulaîr» 
CSP  ^  CS'Q  ^  décrits  du  point  C  comme  ceulrc,  avec  CS  et  CS' 
pour  rayoDS.  Supposons  le  petit  angle  S.^S'  =  «,  CS  z^  r,  et.  .  .  • 
CiS"=:  r(i  +«f),  ^  étant  une  très-petite  quantité  qui  est  l'accrc^ 
sèment  de  r  ,  on  aura 

secteur  CSP  =  y  secteur  CS'Q  =  (  i  +  /)»  y 


r^ei 


secteur  CS'Q  —  sect  CSP  =  •*  (i  +  2^  -*-  i»  —  |) 

a 

=  (3J^4-/')  =  sect  C^'P. (a/ -*-/»)• 

2 

Ija  différence  ne  dépend  donc  que  de  la  quantité  /,  qui  représente 

Faccroissement   du    rayon    vecteur   du    soleil.    Or    en    prenant  pour 

unité  la   distance  périgée ,  cet    accroissement  total  est  de    o,o34i6) 

depuis    le  périgée    }usqu*à    Tapogée  ,    c'est-à-dire  ,  dans    TintervaUe 

d^une    demi-année.    Il    est    donc   moindre    que   0,00019    dans     Tin* 

tervalle    d'un  jour.   Ainsi  la    différence  des  secteui-s    CS'Q  ,    CSP 

devient    à    fort    peu    près     égale    à    sect    C\>7^.  o,ooo38  ,    c''est-à- 

38 

dire,  qu'elle  ne  sMlève  pas  à   du  secteur  CSP.  Cette  dif- 

1 00000 

féronce  est  donc  presque  nulle ,  et  les  secteurs  CSP ,  CSQ  sont 
à  fort  peu  près  égaux  entre  eux.  Or ,  le  petit  secteur  ellipuqoo 
CSS'  est  plus  grand  que  le  premier  ,  et  plus  petit  que  le  se- 
cond ,   par    conséquent  sa    surface  est   aussi    très -peu  différente  *da 

'  ,  c'*est-à-dire ,  que ,  dans  Vinlervalle  d un  jour ,  elle  est  à  trè»- 
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aire  est  donc  constante,  et  Taire  totale  tracée,  à  partir 
d'un  point  fixe ,  croît  comme  le  nombre  des  jours  écou-r 
lés.  Ce  résultat  se  confirme  de  la  manière  la  plus  rigou- 
reuse lorsque  l'on  calcule  exactement  les  secteurs  elliptiques 
par  l'analyse ,  et  qu'on  les  compare  aux  tems  employés 
pour  les  décrire.  .De  là  résulte  rotle  coiiséqucnce  :  les  aires 
décrites  par  le  rayon  vecteur  du  soleil  sont  proportionnelles 
aux  tems.  C'est  une  des  grandes  lois  découvertes  par 
Kepler  :  elle  sert  de  base  à  la  théorie  du  soleil  et  des 
planètes. 

80.  En  suivant  cette  loi  et  y  joignant  les  observations 
des  angles  diurnes ,  on  peut  tracer  la  courbe  que  décrit 
le  soleil  sur  le  plan  de  l'écliptique.  Pour  cela  ,  d'un  point 
donné  ,  qui  représente  le  centre  de  la  terre  et  de  la  sphère 
céleste  ,  menons  sur  un  plan  ,  des  droites  dont  la  dis- 
tance angulaire  soit  égale  au  mouvement  angulaire  du 
soleil  dans  l'intervalle  d'un  jour.  Ces  droites  représen- 
teront les  rayons  visuels  menés  chaque  jour  à  cet  astre. 
Portons  sur  leur  direction  ,  à  partir  du  point  fixe  ,  les 
distances  correspondantes  du  soleil  à  la  terre ,  calculées 
d'après  le  mouvement  diurne  ,  en  prenant  une  d'entre 
elles  pour  unité.  Les  points  déterminés  de  cette  manière 

peu  près  égale  à  la  mollié  du  produit  de  Tangle  diurne  par  le 
carré  du  rayon  vecteur. 

Cette  égalité  devient  d^autant  plus  exacte ,  que  Tintera  aile  de  temi 
compris  enîrc  les  ravons  vecteurs  est  moindre  \  en  sorte  qu'on 
pourra  toujours  prendre  cet  intervalle  assez  petit  pour  que  rerrcur 
résultante  de  cette  supposition  soit  moindre  qu'une  quantité  quelconque 
donnée. 

Ces  rapports  se  confirment  très- exactement  quand  on  évalue  les  aires 
des  secteurs  elliptiques  ,  par  le  moyen  des  formules  rip;oureuscs  que 
Fanalyse  fournit  pour  cet  objet ,  et  quand  on  compare  ensuite  €cs  aires 
avec  lea  tems  emploj'és  à  les  décrire* 
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imliqucront,   pour  chaque  jour,  le  lieu  da  soleil,   et  t» 

cout-Lc  qui  les  unira  sera  l'orbite  de' cet  astre. 

8i.  Prenons  pour  exemple   les  vingt-quatre   observa- 
tions suivantes,  faites  à  Greenwich  ,  par  M.  Maskelïne  , 

que 


êl'es  font 
M.  Debml 
du  soleil. 


<  àe   celles   du    mém 

mployces  pour  établir  ses  premières  tables 


DATES 

TE.MS 

des 

... 

sjdéral 

LOHGITCDES 

observée. 

ae> 

dn 

.775. 

G-..«w,CH. 

tUM. 

longitudei. 

Janvin 

il 

8'lS 

3ï5,SiKi 

10,OÎOIMI 

,;.5i7 

Fin-ier 

:i 

Si 

36S,2553 
366,37^4 

10,03678 

1,1.91; 

Mars 

î 

^S 

393,0707 

io,t>353G 

i,.o4o 

Avril 

16 

4a..7oS 
43.M93 
6o/p!)3 
95,5<aG 

io,oa6â5 
10,03739 

,,0785 
«,0694 

Itiia 

■,i 

.,(0754 

■  0,03889 

1,0607 

Juillet 

itj 

Wf 

lagU^Sl 

10,0378(1 

ijo6o5 

iq 

3,a9"9 

Août 

27 

4,3o,4. 
(,3a6S4 

i69,835ï 
1 70,9584 

.0,02543 

1,075» 

SeptemLr 

i3 

tSl 

199. '^^7 
a  00,355  0 

10,03496 

.,0895 

Oclohre 

24 

5,Sa563 

a35/,5io 

10,03670 

i,.ii3 

25 

S,85ï58 

a36,5632 

Novembr< 

t8 

6,5ïnS3 
6,5r8r5 

263,3717 
■>05,Gi<)<i 

M,o583o 

a,a48a 

Décembre 

iS 

5S^ 

-9^,9673 
396,0992 

io,o3o8a 

i,t3i9 

tii.  Ces  longitudes  sont  comptées  sur  l'écIipUque  k 
partir  d'une  même  ligne  droite ,  menée  du  centre  de  la 
terre  à  l'cquiiioxc  du  printeou,  conformément  àl'nsag» 
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général  des  astronomes.  La  différence  des  observations  rela- 
tives aux  jours  consécutifs,  donne  les  angles  diurnes  ,  et  les 
racines  carrées  des  rapports  de  ces  angles,  font  connaître 
les  distances  du  soleil  à  la  terre,  à  ces  diverses  époques.  En 
rapportant  ces  distances  à  Tinstant  intermédiaire  entre  les 
deux  observations  de  chaque  mois ,  on  a  formé  la  table 
suivante,  dans  laquelle  on  a  pris  pour  unité  la  distance 
du  soleil  qui  correspond  à  la  vitesse  angulaire  moyenne 
i^ogSg  (*).  Du  reste  on  a  employé  les  observations 
telles  qu'elles  ont  été  faites  sans  aucune  modification  ,  afin 
d^obtenir  des  résultats  exempts  de  toute  connaissance 
anticipée. 


{*)  Cette  table    est   calculée  par  la   formule  suivante  :  soit  i'   le 
mouvement  pour  i  o  heures  moyennes ,  r  la  distance  à  la  terre  >  on  a 


=1/5 


•0959 


Ponr  AToir  i',  on  remarquera  que  lo'i  solaires  moyennes  étant 
converties  en  tems  sydéral ,  valent  1 0^,027379  5  §  36.  Par  conséquent 
si  /  est  la  différence  des  longitudes  ,  tt  t  la.  différence  des  tems  écoulés 
entre  deux  observations  consécutives  ,  comme ,  dans  un  petit  intervalle 
de  quelques  minutes ,  le  mouvement  du  soleil  sur  son  orbite  peut 
être  supposé  uniforme ,  ou  aura ,  par  une  simple  proportion , 

/ .  1011,027379 
"~  t 

tt  alors  la  formule  qui  donne  r  devient 


r      /  .  io^,o2737( 


Ccst  ainsi  que  l'on  a  calculé  la  table  qui  est  rapportée  dans  la  page 
suivante. 
Du  reste,  j'ai  employé  les  observations  telles  qu'elles  se  trouvent 


i4o 


ASTRONOMIE 


DATES 

des 

LONGITUDES 

DISTANCES 

a 

OBSERVATIONS. 

DU  Soleil. 

LA  TERRR. 

/ 

Janvier 

12  à 

i3 

0 
825,2624 

0,9844s 

Février 

17  a 

18 

365,8i43 

0,98950 

Mars 

i4  à 

i5 

390,5520 

0,9962a 

Avril 

28  à 

29 

42^7101 

1,00800 

Mai 

i5  à 

16 

6o,r)58G 

1,01284 

Juin 

17  à 

18 

96,0689 

1,01654 

Juillet 

I  a 

9 

128,9228 

i,oi658 

Août 

26  à 

27 

170,4218 

i,oio4a 

Septembre 

22  à 

23 

19917^^4 

1,00283 

Octobre 

24  a 

25 

286,0076 

0,99808 

Novembre 

18  à 

20 

264,4958 

0,98740 

Décembre 

17  à 

18 

295,5333 

0,9841s 

rapportées  et  sans  y  faire  aucune  correction.  II  est,  par  conséquent, 
possible  que  ces  résultais  s''écartent ,  dans  leurs-  dernières  décimales ,  de 
ceux  dont  on  fait  usn£;e  dans  les  tables  astronomiques,  ces  dernières 
étant  liées  par  la  théorie,  et  déduites  d*an  si  f^rand  nombre  d*ob- 
serval'on't,  que  les  plus  petites  erreurs  s"*y  compensent  Diutuellement. 
Je  dois  encore  foire  remarquer  que  la  distance  ,  qui  est  ici  prise 
pour  unité  dans  notre  tableau  et  à  laquelle  repond  la  vitesse  angulaire 
moyenne  i°,0()59,  n"'est  pas  la  distance  moyenne  du  soleil  à  la  terre, 
mais  une  quantité  un  peu  plus  petite.  En  effet ,  si  Ton  prend  la  dis- 
tance moyenne  pour  unité,  et  que  l'on  nomme/" 7  <^lïe  qui  répond 
à  U    \ite8$e   angulaire   1*^)0959,  on  aura,  en  la  comparam  avec  1% 
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Os  données  ont  servi  à  construire  hifig.  12,  pi.  3  9  qui 
représente  l'orbite  annuelle  du  soleil. 

83.  Cette  courbe  est  un  peu  alongée  dans  le  sens  de  la 
droite  qui  joint  les  observations  des  mois  de  décembre  et 
de  juin  ;  par  conséquent  c'est  vers  ces  points  que  se  trou-* 
veut  le  périgée  et  l'apogée.  La  ressemblance  de  cette 
orbite  avec  une  ellipse  a  donné  lieu  de  les  comparer  par 

ditUncc  apogée , 

1,0168  r  i/>9'^9 

Ce  qui  donne  y  =  0,99968 ,  Talcur  un  peu  moindre  que  Punité.  Mais 
on  voit  en  niôrac  lems  que  la  diflcrcnce  est  cxtiviiicmcnt  petite  ,  ce  qu}* 
tient  à  ce  que  les  di^t'inccs  périmée  et  apcp;cc  du  soleil  sont  presque 
égales.  Récq>roquernent  ,  si  l'on  veut  prendre  pr)ur  unité  la  distance  y 
qui  oon'espond  à  la  vitesse  angulaire  moyenne ,  alors  la  distance  ni()>enno 

entre  les  dîsunces  extrêmes  sera  exprimée  par  — —— ,  ou  i.ooo^i* 

o-,9î)9^i^ 
Pour  montrer  que  ceci   lient  au    piu  de  d  ffrreuce  des   disianccs 

périgée  et  apogée,  soient  u  %/'  les  vitesses  périgée  et   apogt-e,  r  r^ 

ies  rayons  correspondans  ,  on  aura  par  la  loi  des  aires , 

• 

r"*  t'"  ^  r''  u  ,     par  conséquent     f  "  =  -^ —  • 

r"» 

Soit  maintenant  if  la  yile':se  angulaire,  qui  est  mo3'cnne  ariiliniétiqu^ 
tntre  les  vitesses  extrêmes ,  on  am'a 


»*    -f-  t» 


y  = 


•a ,  CQ  mettant  pour  u'  sa  valeur  et  réduisant  y 


¥'  ar'> 


4-  /*    • 
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le  calcul  y  et  Ton  a  reconnu  qu^en  effet  Vorbâ  solaire  êsi 
tine  ellipse  dont  la  terre  occupe  un  des  foyers,  No.us  allons 
nous  occuper  de  cette  comparaison;  mais  auparavant  nous 
rappellerons  en  peu  de  mots  la  nature  de  Fellipse  et  ses 
principales  propriétés. 

84'  L'ellipse  est  une  courbe  plane ,  telle  que  la  somme 
des  distances  d'un  quelconque  de  ses  points  à  deux  points 
fixes  ,  que  l'on  nommeyô^^r^  ,  est  toujours  la  même.  Pour 
la  décrire  ,  on  fixe  aux  foyers  les  extrémités  d'un  fil  que 
l'on  tend  par  le  moyen  d'un   style.  On  fait  mouvoir  ce 


or  ,  en  nommant  r  la  distance  correspondante  à  la  "vitesse  f  |   oïl 
aura  de  même  ,  par  la  loi  des  aires  , 

/_ 
u  r  * 

r^tf=zr'*tff    et,   par  conséquent,      — -  =  — • 

V 

ces  deux  valeurs  de    —7   étant  égales  entre  elles ,  donnent 


/a  r'*  H-  /•"*  1  r»  r"* 


ou    r*  = 


Cette  expression  peut  être  mise  sous  la  forme  suivante  : 


=(^f^)- 


on  bien 


'-=(-!-)  -('■-'M— 4p^T7T~r 


r-f-  r 
Sous   cette   forme  on  voit   que   r  ne  diffère  de   — — .  que  par 

a 

une  quantité  qui  a  pour  facteur  (r"—  r')*,  c'est-à-dire,  le  carré  de 

la  différence  des  distances  périgée  et  apogée,  différence  extrêmement 

petite,  par  la  nature  de  l^orbe  solaire* 
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«lyle  de   manière  que  le  fil   soit   toujours  tendu  ,   et  la 
courbe  est  tracée  quand  il  a  fait  une  révolution  entière. 
Yoy^z  fig,  i3.  La  droite  menée  par  les  deux  foyers  et  ter- 
minée à  la  courbe  ,    se  nomme  le  grand  axe  de  Tellipse. 
Le  milieu   de  cet  axe  se  nomme  centre  :  il  est  également 
éloigné   des  deux  foyers,  et  sa  distance  à  un  quelconque 
d'entre  eux,  se  nomme  V excentricité  ,  parce  qu'en  effet  si 
les  deux  foyers  se  réunissaient  au  centre  ,  l'ellipse  se  chan- 
gerait en  une  circonférence  de  cercle ,  et  elle  n'en  diffère 
qu'à  raison  de  son  excentricité.  Enfin,  une  droite  menée 
par  le  centre,  perpendiculairement  au  grand  axe  ,  s'appelle 
le  petit  axe  de  l'ellipse  ;  et  la  distance  des  extrémités  de  ce 
petit  axe  aux  foyers  ,  se  nomme  distance  moyenne  ,  parce 
qu'en  ^effet  elle  est  moyenne  arithmétique  entre   les  dis- 
tances apogée  et  périgée.  Dans  la  figure  ,  les  points  1^^ 
F'  sont  les  foyers  de  l'ellipse  ;  le  point  C  en  est  le  centre, 
AP  le  grand  axe  ;  BF  ou  BF*  la  distance  moyenne  ;   CF 
on  CF^  l'excentricité. 

85.  Maintenant  pour  savoir  si  la  courbe  indiquée  par 
les  observations  du  soleil ,  que  nous  venons  de  calculer  , 
est  réellement  et  exactement  une  ellipse,  il  faut  prendre 
l'équation  indéterminée  d'une  ellipse  quelconque  ,  l'assu— 
jétir  à  satisfaire  à  quelques-unes  de  ces  observations ,  et 
après  que  ses  élémens  auront  été  déterminés  par  cette 
condition  ,  nous  verrons  si  elle  représente  également  les 
antres  observations ,  c'est-à-dire  ,  si  elle  donne  pour  la 
distance  du  soleil  à  la  terre,  dans  les  différentes  longitudes, 
des  valeurs  égales  à  celles  que  nous  avons  rapportées  dans 
le  tableau  précédent. 

Cette  recherche  peut  être  rendue  plus  facile  en  profitant 
des  indications  données  par  les  observations  elles-mêmes 
relativement  à  la  position  de  l'apogée  et  du  périgée.  Il  est 
visible  que  l'apogée  doit  se  trouver  entre  les  observations 
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de  juin  et  de  juillet,  qui ,  dans  notre  tableau  de  la  page  14^»' 
ont  donné  les  plus  grandes  distances  du  soleil  à  lii  terre. 
De  plus,  comme  ces  valeurs  sont  presque  égales,  l'apo- 
gée doit  se  trouver  à-peu-près  au  milieu  des  longitudes  qui 
s'y  rapportent.  Dans  cette  supposition  ,  la  longitude  de 
ce  point  serait  112*, 4958,  et  par  conséquent  celle  du  pé- 
rigée serait  3i2'',4;)58  ,  puisque  ces  deux  points  sont 
opposés  dans  l' ellipse.  Kn  effet,  si  l'on  considère  les  ohserva- 
tioRs  de  décembre  et  de  janvier,  qui  donnent  les  plus  petites 
valeurs  de  la  distance  ,  et  qui,  par  cette  rai'on  doivent 
contenir  le  périgée  ,  la  moyenne  des  longitudes  qui  s'y 
rapportent  est  3iG°, 3978,  valeur  peu  différente  de  celle 
que  nous  venons  de  calculer. 

On  voit  donc  que  si  nous  avions  des  observations  jâitet 
précisément  vers  ces  deux  longitudes ,  les  distances  du 
soleil  k  la  terre  ,  que  l'on  en  déduirait ,  seraient  précisé- 
ment les  distances  apogée  et  périgée.  Or,  en  examinant 
sous  ce  point  de  vue  le  catalogue  des  observations  pu- 
bliées par  M.  Maskeiine,  d'où  sont  déjà  extraites  celles 
dont  nous  venons  de  faire  usage  ,  j'y  trouve  les  suivantes , 
qui  nous  conviennent  parfaiiement. 


Datk, 
obBerrations. 

5yci.^iBl 
Cretuwicli. 

a 

r"; 
s  :■ 
■  i 

5'  f" 

1  ô 

Juin           3o 

2,V53(i5 

1^,3. 95 

[0,02871 

."«585 

,og,S486 

1,01767 

Juillet         1 

2,78136 

1 10,3778 

3i 

7,;6386 

SiOjSaog 

10,03071 

,,,343 

3io,ïG36 

c,g81o9 
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L'arc  de  longitude  compris  entre  ces  observations  n^est 
pas  encore  exactement  égal  à  une  demi-circonférence  9 
comme  cela  devrait  être  si  les  points  auxquels  elles  se  rap— 
portent  ^  étaient  exactement  opposés  dans  Porbite  sur  la 
même  ligne  droite  ;  mais  la  différence  étant  fort  petite  et 
seulement  égale  à  o^,4i4o  9  nous  la  négligerons  dans  une 
première  approximation.  Alors  les  distances  données  par 
ces  observations  seront  censées  être  les  distances  apogée  et 
périgée.  Leur  demi-somme  i,ooo38sera  donc  la  distance 
moyenne  ou  le  demi  grand  axe  de  Tellipse  C^).  Leur  demi- 
différence  O9O1729  sera  Texcentricité  ;  et  en  divisant  ce 
dernier  nombre  par  l'autre,  on  aura  0,01728  pour  le  rap- 
port de  Texcentricité  au  demi  grand  axe.  Enfin  en  prenant 
une  moyenne  arithmétique  entre  les  observations  de  longi- 
tude f  on  aura  iio^,o556  pour  la  longitude  de  Tapogée 
en  177S,  et  par  conséquent  3io*,o556  pour  la  longitude 
do  péngée. 

86.  Nous  n'avons  employé  ici  que  quatre  observations 
pour  déterminer  ces  élcmens  ;  encore  ces  observations  ne 
sont-elles  pas  exactement  opposées  sur  l'orbite.  D'ailleurs 
l'apogée  et  le  périgée  que  nous  supposons  fixes  dans  notre 


(*)  On  se  rappelle  que ,  dan»  tous  ces  calcuJs ,  nous  avons  pri» 
pour  imité  la  distance  du  soleil  à  la  terre ,  qui  correspond  à  la 
tllefie  angulaire  moyenne  10,0969.  Cette  dislance  difïere  un  peu  du 
àenû  grand  axe,  et  c^est  pourquoi  la  valeur  i,ooo58,  que  nous 
'Venons  de  trouver  pour  le  demi  ^nd  axe ,  diffère  un  peu  de 
Fanité.  Noos  avions  déjà  fait  cette  remarque  dans  la  note  de  la  page 
i4o  ;  et  en  partant  des  valeurs  exactes  de  l'excentricité  et  des  vitesses 
diunies ,  nous  avons  trouvé  que  le  demi  grand  axe  devait  être 
exprimé  par  i,ooo4i  :  nous  trouvons  ici  i,ooo38  par  les  quatre  observar» 
lioas  de  M.  Maskeline ,  que  nous  avons  combinées.  La  différence  de 
<«  résultats  est  extrêmement  petite  ,  et  telle  que  les  observatioDM 
et  nr-txrat  nos   calculs  la  comportent. 

2*  10 
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calcul  9  sont  réellement  mobiles  dans  le  ciel ,  comme  on  le 
verra  bientôt ,  et  l'on  sent  qu'il  faut  avoir  égard  à  ce  dépla-  i 
cernent  dans  la  comparaison  des  observations.  Enfin  la  mé^^ 
thode  que  nous  venons  d'employer  pour  déterminer  les  dis« 
tances  apogée  et  périgée ,  n'est  pas,  à  beaucoup  près,  la  plvte 
exacte  de  toutes  celles  que  l'on  peut  employer,  et  nous  en 
donnerons  bientôt  une  autre  qui  lui  est  bien  préférable.  On 
doit  donc  regarder  ce  que  nous  venons  de  faire  ici  conunfe 
une  simple  approximation ,  et  l'on  peut  facilement  imagineir 
qu'en  employant  des  méthodes-plus  précises,  et  combinant 
un  plus  grand  nombre  d'observations  ,  on  doit  arriver  i 
des  résultats  qui  méritent  plus  de  confiance.  £n  effet ,  en 
employant  tous  ces  soins ,  M.  Delambre  a  trouvé  pour  la  fin 
de  1775  le  demi  grand  axe  de  l'ellipse  solaire  égala  i,ooo4if 
le  rapport  de  l'excentricité  au  demi  grand  axe  égal  à 
p,oi68,  et  la  longitude  du  périgée  égale  à  3 10^,0608.  Ceâ 
valeurs  diffèrent  bien  peu  de  celles  que  nous  venons  de 
rapporter ,  mais  pourtant  on  conçoit  qu'il  fau^  les  em- 
ployer de  préférence  ,  comme  plus  exactes. 

87.  Maintenant  pour  s'assurer  que  l'orbe  solaire  est 
réellement  une  ellipse  ,  et  une  ellipse  telle  que  nous  vc- 
nçnsde  lu  déterminer  y  il  n'y  a  qu'à  chercher  parle  calcul 
dans  une  pareille  ellipse  ,  les  valeurs  des  distances  du  soleil 
à  la  terre  pour  chacune  des  longitudes  rapportées  dans- 
nôtre  tableau  ,  et  voir  ensuite  si  ces  valeurs  s'accordent  ou 
non  avec  celles  que  les  observations  nous  ont  données. 
C'est  re  que  j'ai  fait ,  et  j'ai  rapporté  les  résultats  de  cette 
comparaison  dans  le  tableau  suivant  (^). 


(*)  Soit  a  le  demi  grand  axe  d'une  ellipse  ,  e  le  rapport  de  FexceiH 
tricitc  au  demi  grand  axe ,  r  le  rayon  vecteur  mené  du  foyer  à  na 
point  quelconque   de   Tellipee.  Soit  i*   Fangle  formé  par  le  t^yorn 
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Longitudes 
observées. 

Distances 
déduites  des 
observations. 

Distances 

calculées. 

Excès 

des 
observations. 

325,2624 

0,98448 

0,98406 

+ 

0,00042 

365,8i43 

0,9895© 

«>  9^949 

+ 

0,00001 

393,5520 

0,99622 

0,99585 

+ 

0,00037 

42,7101 

1,00800 

1,00845 

— 

0,00045 

6o,g586 

1,01234 

1,01233 

+ 

0,00001 

96,0689 

1,01654 

1,01680 

— 

0,00026 

109,8486 

1,01767 

1,01722 

+ 

0,00045 

126,9228 

i,oi658 

1,01647 

+ 

0,00011 

170,4218 

1,01042 

i,oioo3 

+ 

0,00039 

i99?7*<^4 

1,00283 

1,00286 

— 

0)00oo3 

236,0076 

o,993o3 

0,99352 

— 

0,00049 

264,4958 

0,98746 

0,98762 

— 

0,00016 

•95,5333 

0,98415 

0,98403 

+ 

0,00012 

310,2626 

0,98309 

0,98349 

— 

o,ooo4o 

Teeiear  avec  la  distance  périgée ,  angle  que  les  astronomes  appellent 
Vanomalie.  L^équation  polaire  de  Tellipse  entre  le  rajon  vecteur  r 
et  rngle  v  sera  (Géom.  anal/t. ,  4*-  édit.,  pag.  x66) 


I  -4*-  e  cos  F 


Pour  appliquer  ces  résultats  à  Torbe  solaire  ,  soit ,  Jig»  i4  )   ^  ^ 

ta»,  PSEA  l'ellipse  solaire,  P  Ir périgée,  A  lapogée,  S  un* 

'  '    poiîiîoii  qa«lcoD^  du  fokU.  L'ange  STP  aeia  égal  k  k.  Main- 
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Les  différences  entre  les  résolials  calculés  et  les  resnliau 
observés  sont  si  petites  et  si  peu  régulières,  qu'on  peut  sau 
crainte  en  attribuer  une  partie  aux  erreurs  des  observa-  ^ 
lions.  Mais  on  iloit  aussi  en  mettre  quelque  chose  sur  1e   L 
compte  de  l'hypolbèse  elli|itiquc,  ou  de  la  manière  dont    i 
nnus  l'avons  employée.   C'est  ce  qui  s'éclaircira   par   U 
suite.  En  attendant  nous  pouvons  toujours  conclure  de  cU 
accord  que  l'orbe   sola.ire   est  a   très-peu-près  une  eltipM 
dont  la  terre  occupe  un  des  foyers. 

88.  Nous  avons  vu  que  la  distance  moyenne  du  soleil 
à  la  terre  étant  i  ,  l'excentricité  est  0,0168.  Cette  excen- 
tricité ne  serait  donc  pas  de  17  millimètres  sur  une  ellipse 
dont  le  demi  grand  axe  aurait  1000  millimètres  ou  un 
mètre  de  longueur.  C'est  pour  cela  qu'elle  est  si  peu  sen- 
sible dans  la  fig.  12  :  mais  ,  dans  le  ciel ,  oii   la  distance 


tanant ,  wit  ETe  lo  li^e  de«  équirioxM ,  d'où  l'on  compte  In 
longitude».  Dans  la  pusido  n  nctaelle  de  I'otIh:  nolaire ,  E  eu  l'éfni-  ' 
noxe  du  printems;  car  la  longitude  de  l'apogée,  ou  du  point  A^ 
v«[  entre  ic«°  et  300°  \  cslle  du  périg^  ,  ou  du  point  P ,  tBXtt 
3oo°  et  4oo°.  En  nomount  donc  l  la  longitude  du  soleil  coinjMe 
de  l'équiiioxe  E  dans  le  sens  EAU' ,  ipi  est  ce'ui  du  mouve- 
ment propre  de  cet  osU'e  ,  et  désignant  par  ■m   In  longitude   du  p^iigée 

mettant   cette    valeur  pour  V  dans  l'équatioD  de    l'ellipse,     elle  d>- 


'('■ 


■■) 


S'apré»  lei  réaullati  de  M.  Delambi-e ,  que  nous  venons  d'adopter  ,  0 

.,.<  =  1,00041  ,       e=o,ai6e,      ^  =5io'>.o6oSi 

oioù  ,  CD  M  donnant  /  on  aoni  r  en  nombres  :  c'est  de  cette  mani 
([DC  fai  Ealcnli  lei  dtilancea  rapportée»  dans  1«  lablsau  piécedeut 


À 
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moyenne  dn  soleil  à  la  terre  excède  34  millions  de  lieues  , 
comme  on  le  verra  par  la  suite ,  cette  excentricité  a  plus  de 
5oo  mille  lieues  de  longueur. 

Maintenant  que  nous  connaissons  déjà  d'une  manière 
approchée  les  élémens  de  Torbe  solaire  ,  examinons  les 
méthodes  que  les  astronomes  emploient  pour  trouver 
les  valeurs  exactes  de  ces  élémens  avec  la  dernière  pré-- 
cision. 


tSo  ÀSTBOHimpil 


CHAPITRE    VIII. 

Manière  âe  déterminer  exactement  la  position 
de  T Ellipse  solaire  sur  le  plan  de  Vécliptiqut.  : 
Origine  du  Tems  moyen . 

89.  Pour  déterminer  exactement  la  position  de  TeUipse 
solaire ,   il  faut  fixer  avec  précision  sur  IVcliptique  le  lieu 
de  Papogée  et  du  périgée.  Ces  points  sont  déjà  connus  d'une 
manière  approchée,  comme  nous  venons  de  le  voir,  d'après 
les  observations  diurnes ,  parce  que  la  vitesse  angulaire  dans 
Vorbite  y  est  la  plus  petite  ou  la   plus  grande.  Mais  il  peut 
yester  encore  une  indétermination  d'un  demi-jour  sur  l'ins-^ 
tant  précis  auquel  le  soleil   y  passe.  Pour  les  obtenir  plus 
exactement,  on  remarque  que  le  soleil  doit  employer  une 
demi-année  ,   pour  aller    d'un  de  ces   points  à    l'autre , 
et   que  la  différence  des  longitudes  de  cet  astre  y  est  de 
200**.   La    réunion    de  ces   propriétés   appartient  exclusi- 
vement au  grand  axe  de   l'orbe  solaire ,    car  si  l'on  mène 
'  par  le  centre  de  la  terre  une    autre   ligne  droite  qui  coupe 
cette  orbite  en    deux  points ,    la  différence  de  longitude 
de  ces   deux  points   sera  bien  égale  à  200^  ;  mais  le  teros 
employé  par  le  soleil  pour  aller  de  l'»in  à  l'autre  ,  différera 
d'une  demi-révolution  tropique.  11  sera  plus  grand  si  l'arc 
décrit  contient  l'apogée  ,  où  le  mouvement  est  plus  lent  ; 
moindre  s'il  contient  le  périgée  ,  où  le  mouvement  est  plus 
rapide. 

Ce  serait  un  hasard  extraordinaire  que  l'on  eût  des  ob- 
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seivations  qui  différassent  exactement  de  200*,  et  dont 
rintervalle  fût  précisément  une  demi-révolution  annuelle  ; 
mais  lorsqu'on  a  trouvé  les  observations  qui  satisfont  le 
mieux  aux  conditions  exigées ,  on  y  fait ,  diaprés  le  mou- 
vement connu  du  soleil ,  les  petites  corrections  nécessaires 
pour  avoir  les  tems  et  les  longitudes  véritables  (*).  Nous 
donnerons  plus  loin  les  formules  nécessaires  pour  cet 
objet. 

£n  appliquant  ces  considérations  aux  observations  de 
M.  Maskeline  ,  M.  Delambre  a  trouvé  ,  comme  nous 
l'avons  dit,  la  longitude  du  périgée  égale  à  3 10**, 0608 
pour  la  fin  de  l'année  1776. 

go.  Comparons  ce  résultat  à  des  observations  plus  an- 
ciennes. £n  1690  9  Flamsteed  avait  trouvé  la  longitude  du 
périgée  égale  à  3o8^,4^55.  Ce  point  de  l'orbite  du  soleil  s'est 
donc  avancé  de  i ®, 6:^53  ,  en  85  ans  ,  ce  qui  fait  igi''^,^! 
par  année.  La  théorie  de  l'attraction  donne  191  ",0668  (**), 
et  l'on  doit  la  regarder  comme  plus  sûre  que  l'observation, 
lorsqu'il  s'agit  de  si  petites  quantités. 

Le  grand  axe  de  l'orbe  solaire  n'est  donc  pas  fixe  dans 
le  ciel,  il  s'avance  annuellement  de  191", 0668  dans  le  sens 
du  mouvement  du  soleil  (***). 


(*)  On  trouyera  ces  formules   dans  les  notet   de  la  page  i53. 

(**^  Mécaolque  céleste  ,  tom.  III. 

(^**)  Il  est  évident  que  ce  déplacement  de  Pellipse  solaire  a  du  influer 
le  calcul  des  observations  par  lesquelles  nous  avons  reconnu 
Fellipticité  de  Torbite  du  soleil  dans  la  page  i45.  Oitte  influence 
était ,  à  la  vérité  ,  fort  peu  sensible ,  parce  que  nous  ne  cherchions 
que  les  valeurs  des  rayons  vecteurs  de  Tellipse  ;  et  comme  ils  varient 
très-peu ,  une  petite  erreur  sur  la  longitude  à  laquelle  ils  répondent 
Be  les  altère  pas  beaucoup  ;  mais  Terretu'  serait  devenue  beaucoup 
plui  sensible  9  si  nous  eussions  calculé  la  longitude  du  soleil  diaprés 
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Lorsque  cet  astre  est  revenu  au  point  de  récliptiqua 

où  le  périgée  se  trouvait  Tannée  précédente  ,   le  périgée 

s'en  est  éloigné  ,  et  le  soleil  doit  encore  décrire  ii)i'^,o668 

avant  de  le  rejoindre.  Le  tems  nécessaire  pour  cela  est , 

191^0668. 365',  :i42264,         .         ,,n\'        j    1      • 

'^ ou  01,01744b,  a  raison  de  la  cir-^ 

4oo«  '     '^^  ' 

conférence  entière  pour  une  année.   A  la  vérité   T ellipse 

solaire  ne  reste  pas  tout-à-fait  immobile  dans  cet  intervaUe^ 

et  le  périgée  s'éloigne  un  peu  du  soleil  pendant  que  cet 

astre  le  rejoint,  mais  son  mouvement  est  si  lent ,  que  Voxx 

peut  le  négliger  pendant  un  tems  si  court  ,    et  en  effef 

,//>.!         j/    •    •             0,017446.  191  ",0668 
en  0..017446,  .1  ne  decnrau  que ^^^^^^^^64 ' 

quantité  qui  est  au-rdessous  d'un  centième  de  seconde 
décimale.  Au  reste ,  si  l'on  voulait  en  ^aire  le  calcul 
rigoureux ,  il  n'y  aurait  qu'à  employer  la  méthode  dont 
nous  avons  fait  usage  dans  la  page  y5 ,  pour  trouver  la 
valeur  exacte  de  l'excès  de  l'année  sydérale  sur  Tannée 
tropique. 

91.  Par  une  suite  nécessaire  de  ces  phénomènes  ,  le 
soleil  emploie  un  peu  plus  d'upe  année  tropique  pour 
revenir  ^  l'apogée  ou  au  périgée  de  son  orbite.  La  différence 


le  tems  écoulé  depuis  une  époque  donnée ,  par  exemple  ,  depuis 
Téquinoxe.  Maintenant  que  nous  connaissons  la  mobilité  de  Fellipsc 
solaire,  les  observations  de  la  page  i44  ^^*  besoin  d'être  reprises  et 
calculées  de  nouveau,  en  tenant  compte  des  corrections  que  ce  motir 
▼ement  nécessite.  Telle  est  en  effet  la  marche  que  les  astronome^ 
ont  été  obligés  de  suivre  j  mais  maintenant  il  stifCt  de  concevoir  la 
nécessité  de  ces  approximations  successives ,  et  la  manière  dont  oi^ 
les  a  pu  faire.  L'exactitude  des  l'ésultats  qu'elles  ont  donnés  se  vérifie 
ensuite  par  la  comparaison  avec  le  ciel  ,  sans  qu^il  soit  nécessairf. 
iie  repasser  par  ces  mêmes  essais. 
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cstëgaleà  0^017446»  et  la  durée  de  la  rëvolutîon ,  par 
npport  aux  absides,  est  365^242264+0,017446  ou 
365',2597io.  C'est  ce  que  l'on  nommer  la  révolution  ano^ 
inaUstique  ,  parce  que  Ton  appelle  anomalie  du  soleil 
la  distance  angulaire  de  cet  astre  au  périgée  de  son  or- 
bite. 

'  92.  Cette  période  diffère  sensiblement  de  la  révolution 
tropique  ;  c'est  donc  elle  qu'il  faut  employer  pour  recon- 
naître l'opposition  des  observations  annuelles  faites  au  pé- 
rigée et  à  l'apogée.  On  conçoit ,  en  effet ,  qu'il  faut  avoir 
égard  au  déplacement  du  périgée  pendant  l'intervalle  des 
observations  que  l'on  compare.  Ces  conditions  forment  la 
base  de  la  méthode  par  laquelle  01^  réduit  a  l'apogée  et  au 
périgée  les  observations  qui  sont  faites  très-près  de  ces 
points  (*). 


(*)  Les  rédactions  dont  il  s'agit  ici ,  se  déduiuent  des  lois  suivant 
lesquelles  le  soleil  circule  dans  son  ellipse  ,  lois  que  la  théorie  de 
lattraction  a  fàdt  connaître  ,  ou  plutôt  qu'elle  a  tirées  des  observa- 
tions  et  réduites  en  formules.  Les  résultats  en  sont  ren|MDés  dans 
les  trois  équations  suivantes  qui  ont  également  lieu  pour  l^^ianètes , 
comme  on  le  verra  par  lu  suite  ,  et  que  j'emploierai  comme  les 
données  fondamentales  du  problème. 

(i)...l  = |«-csini*|5  tangi(>'-«)i/     -^tangl^tt;   r=a[i-eoosw} 

a  est  le  demi  grand  axe  de  Fellipse ,  e  est  le  rapport  de  rexcentricité 
an  demi  grand  axe ,  ;r  est  la  demi-jcirconférence  dont  le  rayon  =  i , 
«  est  la  longitude  du  périgée ,  i'  est  la  longitude  de  Tastrc  comptée 
de  la  même  origine ,  et  r  est  le  rayon  vecteur  5  Pun  et  l'autre  cor- 
respondent au  tems  exprime  par  t.  Le  tema  est  compté  à  partir  du 
]ittsage  de  l'asu-e  au  périgée  5  T  esj  le  tems  d'une  révolution  de 
pastre  par  rapport  à  ce  point  \  enfin  u  est  un  angle  auxiliaire  qui  ^ 
s'y  é^ût  léliminjé ,  réduirait  ces  trois  équations  à  depx  ,  entre  le  tems  t  y 
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Le  mouvement  que  nous  venons  de  calculer,  est  celoî 
du  périgée  par  rapport  à  Péquinoxe  du  printems  ;  et  nous 
voyons  que  sa  longitude  croît  sans  cesse.  Mais  nous  avons  vu 


la  longitude  t*  et  le  rayon  vecteur;  mais  comme  rélimination  de  u 
n'est  possible  que  par  des  séries ,  il  est  plus  simple  de  conserver  le 
système  des  trois  équations  ,  et  cela  suffira  pour  Tobjct  que  nous 
nous  proposons  ici. 

Au  premier  coup  d^œil,  on  serait  tenté  de  croire  que  TéquatiOD 
qui  donne  tf  n'est  point  homogène ,  parce  qu'elle  contient  Parc  u 
et  son  sinus  j  mais  on  remarquera  que,  dans  ces  formules 9  le  rayon 
des  tables  est  pris  pour  unité  ,  de  sorte  que  l'arc  u ,  son  sinus  et  la 
quantité  2  9r  sont  toutes  trois  censées -exprimées  en  parties  de  ee 
même  rayon ,  ce  qui  conserve  Phomogénéité ,  et  permet  de  traiter 
ces  quantités  comme  des  nombres  abstraits. 

En  effet ,  sous  cette  forme  on  peut  également  tirer  les  valeurs  de 
la  longitude  et  du  rayon  vecteur  par  le  tems;  seulement,  pour  les 
obtenir  ,  il  &ut  donner  à  Fangle  u  des  valeurs  arbitraires,  qui  dé- 
termineront simultanément  ces  trois  variables.  Soit ,  par  exemple  ^ 
u  =  o ,  nos  trois  équations  donneront 

t  =  o,     i^  =  ^^     r  =  û(i—e), 

alors  la  longitude  de  Fastre  est  égale  à  celle  du  périgée,  le  rayo» 
vecteur  est  la  distance  périgée  elle-même ,  et  le  tems  est  zéro.  I9ous 
avons  donc  eu  raison  de  dire  que  le  tems  ,  dans  ces  formules ,  était 
compté  à  partir  du  passage  de  Pastre  au  périgée  de  son  orbite. 

Maintenant ,  supposez  u  égal  à  la  demi-circonférence ,  c'est-à-dire , 
à  ?r ,  vous  aurez  alors  sin  u  =  o  ,  cos  i/  =  —  1  ,  tang  f  u  infini» 
aussi  bien  que  tang  ^  (  (^  —  «r)  ;  par  conséquent ,  on  aura  alors 

T 

2 

I 

c^est-à-dire ,  qu^alors  la  longitude  de  Fastre  ent  égale  à  aile  du  pé- 
rigée augmentée  d^une  demi-circonférence  ;  Fastre  est  donc  à  Fapogée 
de  Fellipse.  £«  effct ,  le  rayon  vecteur  est  égal  à  la  distance  apogée  ; 
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précédemment  que  cet  équinoxe  a,  lui-même,  sur  réclipti-: 
que,  un  mouvement  rétrograde,  qui  augmente  chaque  année 
les  longitudes  de  tous  les  points  du  ciel,  de  1 54^^,6272. 


T 

de  plus ,  le  tems  est  ëgal  à  j  ainsi  T  exprime  le  lems  que  Fattr* 

2 

emploie  à  revenir  au  ])érigée.  Cest  la  réyolution  anomalistique. 

Si  le  périgée  est  fixe   par  rapport  à  rorigine   des  angles  v  tX  m  ^ 
Tactre ,  en  revenant  au  périgée ,  revient  aussi  à  la  même  longitude.  Alors 
la  révolution  anomnlistique  est  égale  à  la  révolution   de  Fastre,  par 
rapport  à  Torigine.  Si  le  périgée  est  mobile  relativement  à  cette  ori- 
gine ,  cette  égalité  n^aura  p3us  lieu.  Lorsque  le  mouvement  du  périgée 
lera  direct ,  c^est-à-dire ,  augmentera  sa  longitude  ,  '  T  surpassera  la 
révolution   relative  à  l'origine  j   c^est  le  cas   du  soleil   quand   on  le 
rapporte  à  Téquinoxo.  G?la  aurait  encore  lieu  en  comptant  ses  lon- 
gitudes à  partir  d'un  même   point  iixe   de   Fédiptique ,  puisqu^il  a 
un    mouvement  sydoral   direct  de    36'',44   P^^  année.  Le  contraire 
arriverait  si  le  mouvement  du  périgée  était  rétrograde  ,  c''c8t-à-dire  y 
tendait  à  diminuer  sa  longitude  \  alors ,  Fastre  reviendrait  au  périgée 
avant  de  revenir  à  la  même  longitude,  et  la  révolution  anomalistique 
serait  plus  courte   que  la  révolution  relative  à   Forigine  des  anglef 
i'  et  «r. 

Ceci  bien  compris  ,  nous  allons  en  faire  Fapplicaiion  au  soleil. 
Nous  compterons  nos  longitudes  suivant  la  coutume  ordinaire  dei 
astronomes ,  à  partir  de  Féqumoxe  moyen ,  c^est-à-dire ,  c(^igé  de 
la  nutation  \  par  conséquent ,  il  faudra  attribuer  au  périgée  son  mou- 
vement annuel  direct  de  1 91'',  0668  ,  relativement  à  cette  origine. 
Comme  les  observations  que  Fon  compare  bont  ordinairement  séparées 
par  de  courts  intervalles  de  tems ,  tout  au  plus  par  un  petit  nombre 
d'années ,  il  nous  suffira  de  considérer  le  mouvement  du  périgée 
comme  uniforme ,  de  sorte  qu'en  nommant  (<»)  sa  longitude  à  Fins- 
tant  qui  est  pris  pour  origine  du  tems  / ,  nous  aurons ,  à  un  instant 
quelconque,   compris  dans  les  observations  que  Fon  compare  -, 

m  étant  une   quantité    constante   qui    exprime  Faccroisscmcnt  de  la 
longitude  du  périgée  pendant  Funilé  de  tems  \  par  exemple ,  si  Fon 
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Le  déplacement  absolu  du  périgée  par  rapport  à  un  point 
fixe  de  l^écliptique ,  ou  par  rapport  aux  étoiles  suppo- 
sées immobiles ,  est  donc  égal  à  l'excès  de  son  meuve- 

Teut  exprimer  t  en  jours  solaires  moyens ,  ce  qui  est  l'usage  ordi- 

luure  des  astronomes ,  on  aura  m  =:  --rrr. — : — rr  t  parce  <ju  en  effet, 

365)  ,242^^ 

en  &isant  t  =  365) ,24^264  9  la  longitude  du  périgée,  relativement 
au  point  équinoxial,  doit  être  augmentée  de  191 '',0668.  En  Êûsant  t 
égal  à  deux  années  tropiques ,  Faugmentation  sera  double  ,  et  ainsi 
de-  suite. 

IVIaintcnant ,  il  faut  supposer  que  («)  n^est  point  connu  exactement» 
mais  à-peu-près  ,  et  seulement  assez  pour  distinguer  les  observatimit 
qui  n'en  sont  pas  éloignées.  On  suppose  donc  que  Ton  a  fait  de 
pareilles  obserTations  du  soleil  à  peu  de  distance  de  la  longitude  («) , 
ou  du  périgée ,  et  d'autres-  peu  distantes  de  la  longitude  jr  +  («)  | 
ou  de  l'apogée.  On  demande  de  réduire  exactement  ces  observationa 
aux  longitudes  (•),et  «•+('»),  et  d'en  déduire  la  valeur  de  («J. 

L'artifîce  par  lequel  on  y  parvient ,  consiste  à  développer  les  lon- 
gitudes cherchées  suivant  les  puissances  de  leur  distance  au  périgée 
eu  à  Tapogée  ;  alors ,  leurs  valeurs  se  réduisent  à  leurs  deux  premiers 
termes,  et  comme  leur  intervalle  est  donné,  la  condition  d'y  natis- 
£iire  déteimine  les  corrections  dont  elles  ont  besoin. 

Commençons  par  les  observations  faites  près  du  périgée  ;  alors  y 
»»—  «  est  une  fort  petite  quantité  j  ainsi ,  dans  l'équation 

tangK^*— o)  =|/     i-ii- .  tang I  M. 

on  peut  substituer  le  rapport  des  arcs  iC^*^*)?  s  ^  ^  celui  de 
leurs  tangentes,  ce  qui  donne 


r       1  -♦-« 


La  considération  de  la  petitesse  de  u  étant  pareillement  introduite 
dans  réquation 

f -=: JK  —  c  sin  u>  , 

2t    »•  * 
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ment  apparent  sur  celui  des  ëquinoxes ,  c'est-à-dire  , 
igi//,o668— i54'S6272=:36^/.4396.  C'est  le  mouvement 
srdéral  du  périgée  solaire  :  on  voit  que  le  mouvement 

pennet  de  substituer  Tare  u  à  soo  sinus ,  et  cette  équation  se  léduit  à 

t  =:  — ^  -Il  —  *vu  ,    ce  qui  donne     u  ^  -—7: —  » 

pur  conséquent,  en  égalant  ces  deux  valeurs  de  u^ 

^^^  (  .  \/  I— c  . 

tt  en  metttoit  pour  m  sa  yaîeur  («)  -4-  mt ,  on  aura  eniin, 


w 


t  est  le  tems  écoulé  depuis  le  passage  à  la  longitude  («)  du  périgée. 
Si  cette  longitude  était  conaue,  t  serait  aussitôt  déterminé  par  cette 
équation,  t  doit  être  négatif  pour  les  observations  antérieures  au 
passage  de  l'astre  par  le  périgée. 

Faisons  le  même  développement  pour  les  observations  voisines  de 
Vap<^ée.  Les  longitudes  correspondantes  à  ces  observations  devront 
excéder  les  premières ,  et  à  fort  peu  près ,  d^une  demi^circonférence  ; 
choisissons-en  une  qui  corresponde  ainsi  à  la  longitude  i' ,  en  sorta 
quVn  la  nommant  v\  on  ait 


\f'  •==.  V  '^  Tt  -^  et 


•  étant  un  fbrt  petit  angle.  Dans  Fintervalle  des  deux  observations  » 
la  longitude  du  périgée  aura  changé  ,  et  sera  devenue  >  par  exemple  y 
«  \  on  aura  donc 


f  — m  =('— «r  -*-«H-  jr 


et  cODune  m'  est  très-peu  différent  de  «,  parce  que  les  observations 
sont  Élites  dans  la  même  année ,  ou  à  peu  d'années  de  distance  ^ 
de  sort*  que  le  périgée  a  très-peu  changé  dans  rintervalléî  on  voit 
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tropique  du  périgée  excède  le  mouvement  rétrograde 
des  ëquinoxes  ;  ainsi  le  mouvement  sydéral  du  périgée 
est  direct.  La  théorie  de  Tattracion  a  fait  voir  qu'il 
est  produit  par  l'attraction  des  planètes  et  du  soleil  sur 


que  p  —  «'y  a  f  et  (^  —  «'  +  «  sont  encore  de  très-petits  angles* 
Or,  en  prenant  dans  cette  expression,  la  -valeur  de  tang|- ((/—>«') 9 
on    voit   qu'elle   est  égale   à   tang   <5(('  —  «'-*-«)  -4-|  ftf  ,  ou 

^ 7-  j  représentons  de  même  par  u'  la  Taleur  cor- 

tang  j  !>'  — «r  •+•  «f 

respondante  de  u ,  et  supposons  u'  =  $r  -4-  u  ,  nous  aurons  •   •   «  • 

—  1 

tang  î  u  ;=  . ;  en  substituant  ces  valeurs  daxif  récnialioo 

tang  i  u, 

fondamentale 


die  devient 


et  comme  9  par  ce  qui  vient  d^étre  dit  ^  ^^  et  (^  —  «'  +  «  sont  de 
ibrt  petites  quantités,  on  peut  encore  substituer  le  rapport  des  sinus 
à  celui  des  arcs  ,  ce  qui  donMe 

w  I  •""  c 

et  pnisque  u'  =  ir  H-  «^ , 

Si  nous  représentons  maintenant  par   t'  le  tems  qui  correspond  à 
cette  observation  ,  on  aura  y  d'après  les  équations  générales , 

T 

«'= (u'— esinu')} 

or ,  fin u's sin  {^r 4-  ul  s=  —  fin  u,|  ou ùmpltment sin u^ ^  — n 
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la  terre.  Il  est  par  conséquent  soumis  à  des  inégalités 
produites  par  le  déplacement  des  orbites  de  ces  astres. 
Mais  la  lenteur  de  ces  variations  permet  de  le  repré- 
senter   d'une    manière  suffisamment   approchée  par  une 


to  substituant  les  arcs  aux  sinus ,  ce  qui  se  peut  dans  ots  très-petiu 
aigles^   la  yaleur  de  t'  deTiendra  donc 

9 

^        T  T    (i+e)T   ^ 

ou ,  en  mettant  pour  «   sa  yaleur  («)  +  mi' , 

Cest  la  valeur  du  tems  t'  écoulé  depuis  le  passage  i  Tapogëe  jusqu^à 
Vinstant  de  robservatioa.  Cette  valeur  serait  connue  si  («)  était  connu* 
Mais  puisque  («)  n^est  point  connu ,  et  qu'il  n^entre  que  daUf 
le  terme  ^  —  («) ,  éliminons  u  —  («)  entre  cette  et  équation  Téqua- 
tiOD  (a)  ;  cela  est  facile ,  piiisqu^il  n'entre  qu^au  premier  degré  dans 
lis  deux  équations  \  nous  aurons  ainsi,  par  la  première, 


T  (  I— e)a 
«t  substituant  dans  la  seconde^  il  -viendra 

A.  la  Terité  ,  il  entre  ici  deux  inconnues  t*  et  t\  mais  on  connaît 
leur  différence ,  car  elle  est  égale  au  tems  écoulé  entre  les  deux  ob- 
servations. Nommons  cet  intervalle  T',  on  aura  t'  =  ^  +  jT'j  et 
CB  éliminant  t'  par  ce  moyen,  il  restera 
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expressioti  composée  de  deux  termes  ;  Pun  proportionnel 
au  tems^  l'autre  beaucoup  plus  petit  et  proportionnel  aa 
carré  du  tems.  Je  ne  parle  ici  que  du  mouvement  sydëral. 


<m  bien 


C'est  la  correction  de  la  première  observation  faite  vers  le  périgétm 
Soit  E  Tëpoque  de  cette  observation  qui  est  connue,  P  celle  da 
passage  au  périgée  que  Ton  cherche  ,  on  aura 

P=zE^t. 

Soit  maintenant  A  Tépoque  du  passage  de  Fastre  à  l'apogée,  nm 
aura  A-sz  P  '\r  —— ,  puisque  T  est  la  révolutiou  anomalianqne* 
Mettant  pour  P  sa  valeur ,  il  Tient 

T 

luais  en  nommant  E'  l'époque  de  la  seconde  observation  ,  on  a ,  par  snp« 
position ,  E'  =  E  -h  1^'  f  par  conséquent ,  E  z=:  E'  -^  T*  \  substi- 
tuant cette  valeur,  il  vient 

Les  deux  dei*niers  termes  sont  donc  la  correction  de  Pépoque  E'  ^ 
pour  la  réduire  à  l'apogée.  Si  Ton  veut  substituer  pour  t  sa  Taleur 
dans  ces  formules,  et  que  l'on  mette  pour  a  sa  valeur  p'— f  — jr, 
on  aura ,  pour  P  el  A  ^  les  expressions  suivantes  : 
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Qaand  on  rapporte  ce  mouvement  à  Tëqulnoxe  mobile ,  les 
inégalités  de  la  précession  s'y  introduisent  et  se  com- 
posent avec  lui  (*). 

^3.  J'ai  annoncé  que  le  soleil  éprouve  ,  en  vertu  de 
l'attraction  des  planètes ,  de  petites  perturbations  pério-^ 
diques ,  qui  le  font  osciller  autour  de  son  lieu  moyen. 
Par  conséquent,  si  l'on  calculait  directement  la  longi-^ 
tude  du  périgée ,  d'après  les  longitudes  du  soleil  vrai , 
telles  que  l'observation   les   donne ,    elle   serait  affectée 

Ceâ  soppose  qiie  la  première  observation  est  faite  vers  le  périgée  , 
et  la  seconde  vers  Tapogëe  :  si  le  contraire  a\alt  lieu  ^  et  si  la 
première  observation  était  faite  vers  Tapogëe  et  la  seconde  vers  le 
p^îgée  y  il  Êtudrait  Êùre  e  négatif^  car  en  faisant  cette  supposition 
dans  les  équations  fondamentales  (i)  rapportées  au  commencement 
de  cette  note ,  l'origine  du  tems  et  des  arcs  se  trouve  transportée  à 
Fapogée. 

An  moyen  des  réductions  précédentes ,  on  peut  faire  conspirer  p 
pour  la  détermination  du  périgée  et  de  Tapogée,  un  grand  nombre 
d'c^Mervations  faites  près  de  ces  points.  Les  résultats  ainsi  obtenus 
K  rectifient  oicore  simultanément  avec  tous  les  autres  éiémens  de 
Torbîtc ,  par  la  méthode  des  équations  de  condition ,  dont  noua 
parierons  plus  loin. 

(^)  Soit  («)  la  longitude  du  périgée  au  commencement  de  1760, 
cette  longitude  étant  comptée  à  partir  de  Téquinoxe  moyen  de  cette 
même  année.  Après  un  nombre  t  d'années  juliennes ,  la  longitude 
du  périgée  comptée  du  même  équinoxe  sera 

(v)  -4-«.36"^43578  -*-  «=».o'>ooa5a. 

et  son  mouTement  annuel  sydéral  sera 

3e",443578  4- f-o' ooo5o4 

{.doit  êti«  supposé  négatif  poiur  les  années  antérieures  à  lySo.  C35 
foimnlessont  tirées  de  la  Mécanique  céleste  y  tom.  III ,  pg.  i57. 


ïtîz  ASTRONOMIE 

>de  tout  reffet  de  ces  petites  perturbations  ;  mais  on  lef 
cdtrige  avant  d'établir  le  calcul;  de  plus  on  rapporte  les 
observations  à  Téquinoxe  moyen,  en  faisant,  aux  longitudes' 
observées ,  les  corrections  que  la  nutation  exige.  Alors  la 
longitude  du  périgée  déduite  des  observations  ainsi  cor- 
rigées ,  est  exempte  de  ces  petites  inégalités ,  et  se  rap« 
porte  à  sa  position  moyenne. 

J'ai  dit  aussi  que  nous  appellerons  anomalie  l'angle 
formé  par  le  rayon  vecteur  avec  la  distance  périgée. 
Je  dois  prévenir  que  les  astronomes  ont  pendant  long** 
tems  compté  les  anomalies  à  partir  de  Tapogée  de 
Torbite.  Cela  n'a  aucun  avantage  ni  aucun  inconvénient 
pour  le  soleil  non  plus  qu^  pour  les  planètes.  Mais  ceh 
devient  impraticable  pour  les  comètes ,  qui  ont ,  comme 
on  le  verra  par  la  suite  ,  des  orbites  si  excessivement 
âlongées  ,  qu'on  ne  peut  les  voir  et  les  observer  que  dans 
la  partie  de  cette  orbite  ,  qui  est  la  plus  voisine  du  péri- 
hélie. Ces  motifs  ont  déterminé  l'auteur  de  la  Mécanique 
céleste  à  compter  l'anomalie  à  partir  du  périgée  ^  el  le 
Bureau  des  longitudes  a  suivi  cet  exemple  dans  ses  noo- 
velles  tables ,  ce  qui  les  rendra  uniformes  pour  tous  les 
astres.  J'ai  dû  me  conformer  à  cet  usage.  Mais  comme  ^ 
malgré  les  avantages  qu'il  présente ,  iï  n'est  pas  encore 
généralement  adopté  ,  je  préviens  le  lecteur  qu'avant  d'enH 
ployer  des  anomalies  rapportées  dans  d'autres  ouVtages  d'as^^ 
tronomie,  il  faut  examiner  attentivement  le  parti  que  l'au- 
teur a  embrassé  ,  et  faire  ses  calculs  en  conséquence  ;  ce 
qui ,  au  reste  ,  n'a  aucune  difBculté  ^  une  fois  que  la  con- 
vention est  connue. 

c)4'  Le  moment  où  le  soleil  passe  au  périgée  de  son 
orbite ,  est  celui  que  les  astronomes  ont  choisi  pour  fixer 
l'origine  arbitraire  du    tems   moyen   absolu.  Void  à  cet 
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igxtà  la  convention  qu^ils  ont  adoptée  ;  je  àis  la  cbnven-^ 
tion  ,  puisqu'ils  auraient  pu  également  fixer  cette  ori— 
giné  de  toute  autre  manière.  Quand  ils  ont  trouvé  par  les 
observations  la  longitude  moyenne  du  périgée,  avec  toutes 
les  corrections  que  nous  avons  décrites  ,  ils  la  reportent 
dans  le  plan  de  Téquateur  moyen  (^*)  ,  à  partir  de  Téqùi- 
noxe  moyen  du  printems ,  et  d'occident  en  orient ,  comme 
si  c^était  nne  ascension  droite;  puis  ils  regardent  cette 
longitude  ainsi  transposée  comme  l'ascension  droite  du 
soleil  moyen,  relativement  à  l'équinoxc  moyen  ,  k  l'instant 
ott  le  Vrai  soleil  se  trouvait  au  périgée  de^  son  orbite.  La 
position  dix  soleil  moyen  est  complètement  déterminée  par 
cette  cottsttmctîoh ,  pour  l'instant  du  passage  au  périgée; 
et  ainsi  elle  Test  ponr  toujours  ^  puisque  l'on  sait  que 
son  mouvement   e$t  uniforme. 

.Veut-on  calculer ,  pour  cet  instant ,  l'angle  horaire 
moyen  éa  soleil  moyen  pour  un  lieu  déterminé  ;  pour 
ftdris  ,  par  exemple.  H  n'y  a  qu'à  calculer'quelle  était  alors 
h  £stattce  de  l'équitioxe  moyeff  tfu  méridien  moyen  de 
Fafis  (**).  Cette  distance  n'est  autre  chose  que  le  tems 
sydéral  moyen  converti  en  arc  :  i*etranchons-en  l'ascen- 
Mon  droite  du  soleil  moyen  que  nous  venons  de  déter<« 
anner,  et  il  est  évident  que  la  différence  sera,  pour  le 
même  instant,  la  distance  du  soleil  moyen  au  méridien 
ttioyen  de  Paris,  ou  son  angle  horaire  compté  d'orient 


(*)  Par  équateut  rmayen^  j^entends  id  1  équateùr  ipii  correêpond  au 
p^  thoyen  de  la  terre.  Ce  pôle  lecte- constamment  placé  au  centra 
dé  la  petite  eltipM  de  nmation ,  tandis  que  le  pôle  instantanée  circulé 
sur  la  circonférence  de  cette  ellipse  en  emraioant  avec  lui  Féqiiateur  vrai. 

(**)  Pappelle  ici  méridien  moyen  celui  qui  passe  par  le  zëûitlî 
moyen  de  Paris ,  et  par  le  pôle  mojén  Je  la  tette  ,  perpendicuhdit'ê?^ 
aient  à  Véfjpalicia  moyen. 


oa  cotki  1 
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en  occident,  comme  celui  du  soleil  vrai  (*),  Si  l'oac 
verlîl  cet  arc  en  tems  moyen  à  raison  de  loi^  moyennes 
pour  400' 1  on  aura  l'heure  moyenne  ou  le  tems  moyen 
absolu  à  l'instant  du  vrai  passage  du  soleil  an  périgée,  « 
par  suite  nn  aura  ce  tems  pour  tous  les  insians  ,  ù  cause 
de  son  uniformité.  Cette  mélhode  directe  et  rigoureuse 
peut  se  simplifier  beaucoup  dans  les  applications  ,  en 
faisant  attention  que  t' Equateur  el  l'équinoxe  vrai  s'écar- 
lent  toujours  extrêmement  peu  de  l'équateur  el  de  l'équi— 

Pour  faire  comprendre  clairement  cette  simplifîcatioiif 
jom'aideraî  d'une  figure.  Soit  donc,^.  i5,  ff'E  Vé- 
cliplique,  ~cQ  l'équateur  moyen,  et  T  le  point  équl- 
noxial  moyen;    t'Q'    l'équateur   vrai,    et    r'  le    point 


(*]  Ce  raîsDiinFnieni  est  abioIumeDt  le  m^iiie  que  celui  dont  noiu 
BTDIia  fait  iisage  dans  h  page  137  du  i".  loliime  pour  trouïsr  le  icRU 
•vdéral,  cODDalBflaat  par  obierTatJEjii  l'oncle  horaire  d^un  aatre  «t  aoa 
■n-i'osion  droiio.  La  même  figure  pourra  naui  tervir.  Soit  donc  alors 
pi.  •;,fis.  aâ  ,  T  réquinoieinoyen,c«  iS' le  soleil  moj eu  à  l'inaUnt  du 
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ïquinoxial  vrai  ;  en  sorte  que  les  deux  équateurs  prolonges 
se  coupent  en  1  :  Tangle  en  /  sera  la  variation  d' obli- 
quité, et  Tare  Y  Y'   sera  la  variation   de  longitude  oc- 
casionnées par  la  nutation.   Je  supposé  maintenant  qu^à 
l'instant  pour  lequel   on  veut  calculer  le  tems  moyen  , 
Parc  fM'  soit  l'ascension  droite  vraie  du  zénith  du  lieu 
011  l'on  observe,  c'est-à-dire,  le  tems  sydéral  apparent  con- 
vcrd  en  arc.  Soit  de  même  Y  M  l'ascension  droite  moyenne 
*    da  zénith  moyen  du  même  lieu,   sur  l'équateur  moyen, 
en  sorte  que  y  M  soit  le  tems*  sydéral  moyen  converti  en 
arc  Toutes  les  questions  que  l'on  peut  se  proposer  relati- 
vement au   tems  moyen  ,   se  réduisent  à  calculer  Y  M*, 
connaissant  y'M'  ,    ou  réciproquement  à  trouver  Y'ilT  , 
connaissant  Y  M. 

Pour  y  parvenir ,  on  remarquera  que ,   dans  la  nuta- 
tion ,  -les  pôles  et  l'équateur  de  la  terre  se  déplacent  en 
mémcj    tems ,    de     sorte    que   les   points  et  les   cercles 
qui  font  partie    de    ce  système,  se    déplacent   tous  en- 
semble  sans  changer  leurs  positions  respectives.  D'après 
Ice  principe ,   évident  par  lui-même  ,  il  est  clair   que  les 
denz  points  M  et  M'  répondent  toujours  au  même  point 
physique   de  l'équateur,    soit    vrai,   soit   moyen;    car, 
étant  l'intersection  de   ce  plan  par  le  méridien  du   lieu 
où,  Ton  observe  ,  •  ils  se   déplacent  avec   tout  le  système 
des   cercles    terrestres,    et  ne    changent  par  conséquent 
point  leur  position  respectivement  à  eux.  Cela  revient  à 
dire  que  les  points  M  et  M'  conservent  toujours  la  même 
longitude    géographique  sur  le  globe.  D'après  cela  ,   les 
distances  M/,   M'I    de    ces    points   au  nœud   des    deux 
équateurs,  sont  égales  entre  elles  ;  c'est-à-dire  ,    que  l'as- 
cension  vraie   y 'M' augmentée  de  l'arc    Y'/,  est   égale 
à  l'ascension  droite  moyenne  Yili  augmentée  de  l'arc  Y/, 
ou,    en  d'autres   termes,  pour    avoir   l'ascension  droite 


i 

I 

I 
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rraîe  clu  zénith   d'un  lieu ,   quand   on  connaît  son 
censîon  droite  moyenne ,   il  faut  ajouter  à  cette  dernrènt 
l'excès  de  l'arc  xi  sur  l'arc  Y'/. 

Or ,  si  du  point  ëquinoxial  moyen ,  on  mène  na 
arc  de  grand  cercle  YY^/  perpendiculaire  à  l'équatenr 
vrai,  et  qui  sera  le  méridien  de  Y,  il  est  facile  de  voit 
qu'à  cause  de  l'extrême  petitesse  de  l'angle  J  et  de 
l'arc  YY^  qui  exprime  la  nutation  en  longitade ,  U 
différence  des  arcs  Y/,  Y '/est  à  fort  peu  près  égale  à  l'arc 
Y' Y'^  compris  entre  le  point  ëquinoxial  vrai  et  le  méridien 
de  Y.  Cette  distance  Y' Y*  est  réellement  l'ascenâîoi» 
droite  apparente  de  l'équinoxe  vrai.  Ainsi ,  en  s'en  te- 
nant à  cette  approximation  ,  qui  est  toujours  suffisante  ^ 
on  voit  que  Vascension  droite  moyenne  du  zénith  est 
égale  à  son  ascension  droite  apparente  moins  cêUa  du 
point  éijuinoxial  moyen.  Cette  dernière  est  bi^ea  facile  \  " 
calculer;  car,  dans  le  triangle  rectangle  Y Y'Y^,  on  coa-^ 
nait  l'angle  x'  égal  à  l'obliquité  apparente  de  Tëclip- 
tique ,  et  le  côté  Y  Y  '  égal  à  la  nutation  en  longitude.  Il 
est  facile  de  voir  que  l'arc  cherché  Y'Y#  est  égal  à  la 
nutation  en  longitude  multipliée  par  le  cosinus  de  l'obli- 
quité apparente  de  l'écliptique.  Dans  tous  ces  calculs  ^  od 
peut  résoudre  les  triangles  /YY',YY^Y^/,  comme 's'ils 
étaient  rectilignes ,  à  cause  de  la  petitesse  des  arcs  pajr 
lesquels  ils  sont  formés  (*). 


(*)  Conformément  à  la  notation  que   nous  avous  jusqu^à  préwol 
adoptée  ,  appelons  (a    le   changement  d^obliquité ,  ou    Tangle  /  y  «t 
appelons  4  le  changement  de  longitude,  ou  Tare  44'?  ^^  P^>^      * 
triangle  7  Y  Y  '  étant  considéré  comme   rcciiligne ,  on  aura 

8111  w  sia  «  « 
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Réciproquement,  pour  avoir  Vascension  frotté  apparente 
Ai  zénith  d'un  lieu ,  en  supposant  connue  son  ascension 
Avite  moyenne  ^  iljaudrait  ajoutera  cette  dernière  Vas-^ 
€ension  droite  apparente  du  point  équinoxi^l  moyen, 

^————1       '  III  II 

ftt  conséquent 

T/-Y  /=  — i : ^ iL=4(cof»-»-iin«#tancJ«'L 

Cette  exprcKÎon  peut  éire  réduite  à  4  ^^  "  i  P^rc^  <iue  1«  produit 
4  BU  w  taog  ^  •'  est  toutrà-£ait  iuMUsible.  ^ioû  ,  en  nommant  a 
rtacension  droite  moyenne  T<^''A  <^  zénith  et  a  son  ascension  droite 
tnie  X'M* ,  on  aura 

«1'  —  c  =  4  <^^  *  9    P^''  conséquent ,    a  =  a'  —  4  <^^  <•• 

Soit  cnsoîtc  A  Fasceasion  droite  moyenne  du  soleil  moyen  y  on  aunk 
dois  Ift'  division  décimale  du  joiu: 

tems  moyen  =  ■  \ 

4© 

far  eoBtéqneat,  en  metunt  peur  a  sa  valeur, 

a'  —  4  008  w^A 


tcms  moyen  = 


40 


De  mÊme ,  cfi  nommant  ^'  Fascension  droite  da  soleil  vrai ,  reift- 
tÎTemcBt  à  ré<)uinoxe  Trai,  on  aura 


a    —  A 
tems  Tnâ  t=r  ' 


40 

letrancbaiit  ces  deux  expressions  Tune  de  Fautre ,  il  vient 

A'  -  4  co*  «*  —  ^ 


tems  moyen  —  tems  vrai  = 


40 

Cttte  diffircBce  du  vaut  atojea.  au  tcms  vrai  t'Appelle  l'é^pMloB  ia. 
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Avec  ces  méthodes  très-simples  ,  rien  n'est  plus  facile 
que  de  déterminer ,  pour  un  instant  quelconque ,  le  teros 
moyen  absolu ,  lorsque  l'on  connaît ,  pour  ce  même  lieu 
et  pour  ce  même  instant ,  Tascension  droite  moyenne  da 
soleil  moyen  sur  son  équateur  et  le  tems  sydéral  apparei^t. 
Il  suffit  d'observer  les  règles  que  nous  venons  d'exposer. 

Par  exemple  ,  en  discutant  un  grand  nombre  d'obser- 
vations du  soleil  faites  par  M.  Maskeline ,  M.  Delambre  a 
trouvé  que  le  soleil  vrai ,  corrigé  des  petites  pcrturbatious 
qui  l'affectent,  et  ramené  ainsi  au  mouvement  elliptique, 
a  passé  au  périgée  de  son  ellipse  le  3o  décembre  1780,  à 
4^.19449  de  tems  sydéral  au  méridien  de  Paris,  ce  tems 
étant  compté  du  méridien  supérieur  et  à  partir  de  réquî- 
noxe  vrai.  La  longitude  du  périgée  rapportée  à  l'équinoxe 
moyen  était  à  cet  instant  010^.17492  :  c'était  donc  aussi 
l'ascension  droite  moyenne  du  soleil  moyen  d'après  la  dé- 
finition que  nous  en  avons  donnée.  Si  on  la  réduit  en  tems 
décimal  en  la  divisant  par  4o,  elle  deviendra  7^.  754378  ;  la 
nutaiion  du  point  équinoxial  moyen  en  ascension  droite  , 
ou  son  ascension  droite  apparente,  était  alors  —  o^.oo33i  , 
ou  en  tems  ,  —  o**. 0000827  elle  était  négative,  parce  que 


tems.  En  formant  son  expression  générale ,  elle  sert  à  ti'Ouver  Tua 
cle  ces  tems,   Fautre  étant  connn. 

Dans  toutes  les  relations  précédentes ,  il  faut  mettre ,  pour  4  ^ 
valeur  numérique  ,  telle  que  nous  l'avons  donnée  dans  le  chapitre 
sur  la  uuiation.  £n  nommant ,  comme  nous  Tavons  fait  alors ,  N 
la  longitude  du  nœud  ascendant  de  la  lune ,  et  jL  la  longitude  du 
soleil,  nous  avons  trouvé 

4«  cos  »  =  —  5o",972  sin  iV"  —  2",83.'|  sin  2  Z. 

Cest  l'ascension  droite  vraie  du  point  équinoxial  moyen  ,  de  ra^me 
que  V  T"  est  sa  déclinaison  vraie.  Cette  valeur  de  4  cos  m  est  donu 
celle  qu'il  £iut  employer  dans  les  formules  que  nous  venons  d't'xposer. 
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le  nœud  de  la  lune  se  trouvait  dans  les  signes  ascendans  de 
l'écliptique  entre  y  et  <§.  Ainsi  en  la  retranchant  du 
tems  sydéral  vrai  4** -19449»  ^U^  deviendra  additive  ,  et 
l'on  aura  4^- 194^7^7  pour  Pascension  droite  moyenne 
du  zénith  rapportée  à  i'équinoxe  moyen.  Si  l'on  en  re- 
tranche l'ascension  droite  moyenne  du  soleil  7^. 75437c), 
en  ajoutant,  s'il  le  faut,  10^  pour  rendre  la  soustraction 
possible  ,  la  différence  6*'44o2  est  l'angle  horaire  du  soleil 
moyen  à  cette  époque.  Ainsi ,  l'on  peut  dire  que  le  soleil 
vrai ,  dépouillé  des  perturbations  et  réduit  au  mouvement 
elliptique,  a  passé  au  périgée  de  son  orbite  le  29  décembre 
1780,  à  6'*.44o^  de  tems  moyen  au  méridien  de  Paris. 
J'ai  retranché  une  unité  du  nombre  de  jours,  parce  que 
nous  en  avons  converti  un  e|i  heures  pour  rendre  la  sous- 
traction possible. 

95.  Maintenant  que  l'origine  d'où  l'on  compte  le  tems 
moyen  nous  est  bien  connue ,  revenons  aux  phénomènes 
que  présente  la  mobilité  de  l'ellipse  solaire.  Le  grand  axe 
de  cette  ellipse  ayant  un  mouvement  progressif  sur  le  plan 
de  l'écliptique  ,  il  a  dû ,  à  une  certaine  époque,  coïncider 
avec  la  ligne  des  équinoxes,et  dans  un  autre  tems  il  lui  a  été 
perpendiculaire.  Ces  époques  sont  faciles  à  déterminer  , 
puisque  nous  connaissons  par  les  observations  la  position 
actuelle  de  cet  axe  et  son  mouvenlent  (^. 


(*)  Nous  avons  vu  que  le  mouTcment  sjdéral  du  périgée  à  partir  de 
1760  est 

/.36",443578  -4-  ««.o",ooo2i52. 

Soit  ^  le  mouvement  du  point  équinoxial  sur  l'équateur  vrai  j  mou- 
vement dont  nous  avons  donné  rexpression  générale  pag.  85.  En 
rajoutant  au  résultat  précédent,  nous  aurons  le  mouvement  du  péiij^ée 
relativement  au  point  équinoxial  de  1  ^So.  Si  nous  ajoutons  encore  à  ce 
|nouvem0[it  la  longitude  du  périgée  à  cette  époque  ,   laquelle  émit 


?  • 
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Suivant  les  observations  de  Lacaille,  la  longitude  im 
périgée  ,  en  lySo  ,  était  809°, 68^7. 

Quand  le  grand  axe  était  perpendiculaire  à  la  ligi^e  de» 
ëquinoxes  ,  cette  longitude  était  de  3oo^. 

La  différence  est  9^,6827  j  qui  à  raison  de  191^,0668  par 

an  ,  font  un  nombre  d'années  égal  à  3 ■  ^,,    ou  environ 

1910608 

5oo  ans. 

Ce  phénomène  est  donc  -arrivé  en  l'an  i^So.  Alors  le 
périgée  du  soleil  coïncidait  avec  le  solstice  d'hiver,  et 
l'apogée  avec  le  solstice  d'été.  Y  oyez  Jig.  16. 

De  même  ,  quand  le  grand  axe  coïncidait  avec  la  ligne 
des  équinoxes ,  la  longitude  du  périgée  était  200®. 

Depuis  cette  époque  jusqu'en  17&O9  il  s'est  avancé  de 
109%  6827.  •  f 

Le  nombre  d'années  nécessaire  pour  ce  déplacement  <st 

10958270000  •  r    or  •  ^  t.1 

— ^^ ^TTz —  OU  environ  5735 ,   ce  qui  reporte  ce  pheno-' 

1910668  •  . 

mène  à  4000  aift  environ  avant  l'ère  chrétienne.  Par  une 
rencontre  assez  singulière,  c'est  à-peu-près  vers  ce  tems  ^ 
selon  la  plupart  des  chronologistes ,  que  remontent  les 
premières  traces  du  séjour  de  l'homme  sur  la  terre ,  quoi- 
qu'il paraisse  d'ailleurs  par  un  grand  nombre  de  preuves 
physiques  ,  que  la  terre  elle-même  est  beaucoup  plus  an- 
cienne. 

96.  On  voit  que  le  même  phénomène  arrivera  emcore 
lorsque  le  périgée  solaire  aura  atteint  4o<^**  1  c'est  à-dire  y 
lorsqu'il  aura  décrit  100*  —  9^,5827  ,  depuis  1750  ;    et  en 


de  3090,582716  (278<',37',îi8"  sex.),  nous  aurons  pour  une  époque  quel- 
conque  cette  longitude  comptée  de  Tcquinoxe  de  1760,  ce  sera 

3090 . 582716  -i-  SK  -i-  «.36",443578  4- 1»  .o'>ooî»5a*  . 
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partant  des  résultats  prëcédcns,  on  voit  qu'il  faut  pour 
cela  un  nombre  d^années  exprimé  par  SySS-*  a*5oo  ou 
^^iS  9  ce  qui  reporte  ce  phénomène  à  l'ail  6485. 

Alors  le  périgée  solaire  coïncidera  avec  Péquinoxe  du 
printems,  au  lieu  que  dans  la  position  opposée  ,  il  a  coïn^ 
cidé  avec  Féquinoxe  d^automne.  Dans  ces  deux  cas  la 
ligne  des  solstices  qui  est  toujours  perpendiculaire  à  celle 
des  équinoxes ,  se  confond  avec  le  petit  axe  de  F  ellipse 
solaire. 

Généralement,  on  voit  que  cette  ligne  des  solstices  ne 
répond  jamais  pendant  deux  années  consécutives  aux  mêmes 
points  de  Forbitc  du  soleil.  Au  reste  ,  les  résultats  pré- 
cédens  ne  sont  qu'approchés ,  car  on  sent  que  l'on  ob- 
tiendrait des  valeurs  un  peu  différentes  en  ayant  égard 
i  la  variabilité  du  mouvement  du  périgée  et  des  équi- 
poxes  ,  ce  qui  serait  facile  en  employant  les  expressions 
exactes  que  nous  avons  données  de  ces  mouvemens.  Mais 
cette  exactitude  ne  serait  pas  ici  d^une  grande   utilité. 

97.  Lorsque  le  grand  Sixe  AP^  Jig.  16,  est  perpendi- 
culaire à  la  ligne  des  équinoxes  ,  l'équateur  Ee  partage 
cette  ellipse  en  deux  portions  inégales ,  dont  la  plus  petite 
est  située  du  côté  du  périgée.  Cette  partie  doit  donc 
être  décrite  plus  promptement  que  l'autre ,  puisque  son 
étendue  est  moindre ,  et  que  les  surfaces  déentes  sont 
proportionnelles  aux  tems.  Cette  circonstance ,  jointe  au 
déplacement  du  grand  axe  ,  rend  les  durées  des  quatre 
saisons  inégales  entre  elles  ,  et  variables  dans  les  différens 
siècles. 

Lors  de  cette  position  du  soleil  en  1280  ,  le  périgée 
coïncidait  avec  le  solstice  d'hiver.  Alors  ,  le  tems  écoulé 
depuis  l'équinoxe  du  printems  E  jusqu'au  solstice  d'été  ^ 
était    égal    à    l'intervalle    de    ce    solstice   à  l'équinoxe 
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d'automne  ;  le  printems  .était  donc  égal  à  Pété  et  Tau-* 
tomme  à  l'hiver. 

Du  tems  d'Hfpparque  ,  ou  128  ans  avant  l'ère  dire- 
tienne,  l'apogée  était  moins  avaAcé  qu'en  lyBo  d'une 
quantité  égale  à  191'/, 0668 .1878  ou  35°,8823.  La  longi-* 
tude  du  périgée,  à  cette  époque,  était  donc  278", 7004» 
L'ellipse  se  trouvait  placée  à-peu-près  comme  on  le  voit 
dans  la^^.  17  ,  et  l'angle  PTS  était  de  a6**,2996.  L'inter- 
valle EÀS^^  de  l'équinoxe  du  printems  au  solstice  d'été  était 
alors  94  jours  et  demi ,  et  l'intervalle  S^e^  de  ce  solstice  à  l'é- 
quinoxe d'automne  n'était  que  de  92  jours  et  demi ,  sui- 
vant les  observations  de  ce  grand  astronome.  Le  printems 
était  alors  plus  long  que  Tété ,  et  l'hiver  plus  long  que 
l'automne. 

• 

98.  Maintenant  la   position  de   l'ellipse    est    telle   que-* 
la  représente  la  fig,   18.  L'angle  PTS  était  de  io%538o 
au  commencement  de  l'année  1800  ,    et  l'oti  avait  pour  les 
înter\'alles  des  diverses  saisons  : 

De  l'équinoxe  du  printems  au  solstice  d'élé  ,  92;.  ,90688. 

Du  solstice  d'été  à  l'équinoxe  d'automne,  gS'., 56584- 

De  l'équinoxe  d'automne  au  solstice  d'hiver,  89'., 63954. 

Du  solstice  d'hiver  à  l'équinoxe  du  printems ,  89'., 071 10. 

Le  printems  est  donc  maintenant  plus  court  que  l'été  , 
et  l'automne  plus  long  que  l'hiver  (*). 

Tant  que  le  périgée  solaire  restera  du  côté  de  l'équa- 
teur ,  où  il  est  maintenant ,  le  printems  et  l'été  pris  en- 
semble, seront  plus  longs  que  l'automme  et  l'hiver.  Dans 


(*)  On  verra  plus  loin  ,  dans  une  note ,  la  manière  dont  on  a  calculé 
ces  nombres.  11  faut  auparavant  que  nous  aj  ons  explicjut  la  construclion 
des  tables  du  soleil. 


€ft  sitcle^  la  différence  est  d'enTÎron  7  jonrs^  comme  on 
le  peut  voir  par  les  valeurs  précédentes.  Ces  intervaUes 
deviendront  égaux  vers  Pan  6485  ,  lorsque  le  périgée  at«> 
teindra  l'équinoxe  du  printems  ;  ensuite  il  le  dépassera ,  et 
le  printems  et  Tété  pris  ensemble  deviendront  plus  courts 
que  Fautonme  et  l'hiver. 

90.  Ces  phénomènes  n'auraient  pas  lieu  si  te  mouve- 
meat  du  soleil  était  circulaire  et  uniforme  ;  toutes  les 
saisons  seraient  égales  entre  elles ,  et  l'on  n'y  remarque- 
rait jamais  aucune  différence.  L'excentricité  de  l'orbite , 
quoique  fort  petite ,  a  donc  uiie  influence  sensible  sur. 
leur  durée.  Le  déplacement  du  grand  axe,  quoique  très—; 
lent ,  produit  les  variétés  observées  dans  les  différens 
siècles  ,  variétés  que  nous  n'appercevons  pas  pendant  la' 
courte  durée  de  notre  vie ,  mais  dont  les  générations  suc—, 
cessives  éprouvent  réellement  les  effets.  Voici  la  seconde 
fois  que  nous  avons  occasion  de  démontrer  l'application 
de  l'astronomie  à  l'état  passé  du  ciel  et  à  son  état  futur. 
Cest  pourquoi  on  me  pardonnera  d'être  entré  dans  quel^  ' 
gués  détails  sur  ce  sujet. 


a» 
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CHAPITRE    IX. 

Détermination  exacte  de  V Excentricité  ^  et  après 
les  observations  de  V équation  du  Cemtrep 

10,0.  La  position  de  Tellipse  solaire  et  son  excentricî^ 
son^  connues  par  ce  qui  précède.  Si  elles  l'étaient  exac- 
tement ,  on  en  déduirait ,  par  le  calcul ,  la  marche  d|u 
$oleiL 

Slais  il  peut  rester  encore  beaucoup  d'incertitude  sur 
^excentricité.  Nous  l'avons  d'abord  conclue  de  la  compa- 
raison des  diamètres  périgée  et  apogée  ,  et  les  observations 
4e  'ces  diaipètres  portent  sur  de  petites  quantités  affectées 
de  l'irradiation  9  dont  on  ne  sait  point  les  dépouiller. 
D'ailleurs ,  cette  méthode  ne  serait  plus  praticable  pour 
les  planètes  ,  dont  le  diamètre  apparent  est  fort  petit.  | 
Aussi ,  n'avons -nous  employé  cette  méthode  que  pour 
démontrer  l'ellipticité  du  mouvement  du  soleil  ;  et  cette 
ellipticité  une  fois  reconnue ,  nous  avons  calculé  rexcen- 
tricité  par  les  rapports  des  vitesses  angulaires  observées 
au  périgée  et  à  l'apogée.  Mais  pour  obtenir  ce t^  élé- 
ment avec  toute  la  précision  nécessaire,  il  faut  chercher 
un  résultat  sur  lequel  il  ait  une  influence  plus  continue 
et  plus  sensible.  Nous  le  trouverons  dans  les  variatioDS 
du  mouvement  angulaire  du  soleil. 

La  loi  fondamentale  de  ce  mouvement  est  que  les  aires 
décrites  par  le  rayon  vecteur ,  sont  proportionnelles  au 
tems.  Si  l'orbiie  du  soleil  était  circulaire  et  sans  excen- 
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Incité  9  les  aires  égales  correspondraient  ^  des  angles 
€gauz  t  ^^  1^  mouvement  de  cet  astre  serait  uniforme.  Les 
inégalités  périodiques  que  l'on  y  obsenre  ,  sont  donc  l'effet 
nécessaire  de  l'excentricité  de  l'orbite.  Elles  sont  liées  à 
cette  excentricité  ,  et  leur  étendue  dépend  de  sa  gran- 
deur. Of  ,  on  peut  les  observer  très^exactement  au  moyen 
des  excellentes  horloges  que  nous  avons  aujourd'hui  ;  on 
peut  donc  espérer  de  déterminer ,  par  ce  moyen  ,  Texcen* 
tridté  avec  beaucoup  plus  de  précision  que  par  l'observa- 
tion directe. 

loi.  Pour  avoir  une  idée  nette  de  ces  inégalités ,  il  faut 
concevoir  le  mouvement**  du  soleil  comme  composé  d^un 
mouvement  circulaire  et  uniforme  ,  qui  en  fïit  la  pirtie 
principale,  et  d'une  correction  dépendante  de  l'excentrî^ 
cité  de  l'ellipse ,  qui  modifie  cette  première  valeur. 

Ou  f  si  Ton  veut  peindre  ces  considérations  par  la  géo<« 
métrie  ,  concevons  un  soleil  fictifs ,  fig.  19,  qui  se  meuve 
OBiforinément  autour  de  la  terre .  sur  une  circonférence 
iùni  le  rayon  soit  égal  à  la  distance  périgée.  Donnons  à  cet 
astre  fictif  un  mouvement  moyen ,  égal  à  celui  du  Vrai 
I  soleil;  en  sorte  qu'étant  partis  ensemble  du  périgée  P,  ils  y 
reviennent  ensemble  après  une  révolution  entière,  et  sui- 
fon^les  à  partir  de  ce  point.  Tandis  que  le  soleil  fictif  se 
ibëut  d'une  manière  uniforme,  le  vrai  soleil  5 se  meut  d'une 
manière  inégale ,  en  formant  avec  la  distance  périgée  des 
secteurs  d'ellipse  proportionnels  au  tems.  Comme  il  a  , 
en  partant ,  sa  plus  grande  vitesse  ,  il  devance  d'abord  le 
sofeil  5;  mais  son  mouvement  se  ralentit  à  mesure  qu'il 
s'éloigne  du  périgée;  il  arrive  un  moment  où  sa  marche 
est  la  même  que  celle  du  second  soleil,  après  quoi  celui- 
ci  s'en  rapproche,  et  l'atteint  à  l'apogée  -^,  où  ils  arri- 
vent en  même  tems.  Le  contraire  a  lieu  en  revenant  vers 
U  périgée.  Alors  c'est  le  soleil  fictif  s ,    qui  deyance  le 
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soleil  vériiable.    Mais    peu    après    celui-ci  augmente  àa 

vitesse  ,  en  se  rapprochant  du  pcrigte,  IL  arrive  un  moment 
où  leurs  marches  sont  égales  ;  ensuite  celle  du  vrai  soleil 
I  accélérant  toujours,  il  suiEl'autre  de  plus  près;  et  enCn, 
les  rleuxastres  se  rejoignent  au  périgée ,  où  leurs  moyens 
s  tropiques  les  ramènent  en  même  tems. 
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102.  Depuis  le  périgée  jusqu'à  l'apogée,  l'équalîoD  du 
centre  doit  élre  ajoutée  au  moyen  mouvement  du  soleil, 
pouf  avoir  le  mouvement  vrai  ;  depuis  l'apogée  jusqu'au 
périgée ,  elle  eu  doit  être  retranchée.  De  plus ,  il  y  a  deuï 
points  dans  l'orhile  ,  oà  elle  atteint  sa  plus  grande  valeur. 
Le  calcul  fait  voir  que  si  cette  valeur  est  connue  ,  on  en 
peut  déduire  immédiatement  Texcentricilé  (*).  Or  il  est 
facile  de  déterminer  ce  maximum  par  observation ,  comme 
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En  effet ,  dans  ces  points ,  les  deux  soleils  se  meuvent 
pendant  quelques  instans  avec  m^c  vitesse.  Le  mouve- 
ment du  vrai  soleil  est  donc  alors  égal  k  son  moyen  mouve- 


£ 

ê  Fexœntricué  :  que  l'on  ÙMt    ^^   ^^  ' =  «  ,  on  aura  l'exceD- 

650,601977 

tiiâté  pAr  la  série 

I  it  587  4o585 

a  766  983040  264^1  i5ao 

La  quantilé  «  est  toujours  une  fraction  très-petite  principalement 
pour  le  soleil.  Si  Ton  suppose  avec  Fauteur  de  la  Mécanique  céleste , 
£^30,1409,  au  commenceinent  de  1750,   on  aura 

20,1409 

«  =  '^^   r./. =  0,o33oM  , 

630,661977  '        ^ 

i«  qm  donne   —  .  «  =  o,oi68i4* 

II  ne' 
ht  lecond  terme       ■  est  au>dcssous  de  o,ooooot ,  et,  par  consé- 

768 

qaent ,  insensible  j  un  aura  donc ,  en  se  boinant  au  premier , 

« 

e  =  0,01 68x4* 

Cest  .le  résultat  adopté  par  Fauteiu:  de  la  Mécanique  céleste  dans 
m  Tabl»  des  élémens  des  planètes.  Si  Fou  voulait  au  contraire  déter- 
DÛner  les  plus  grandes  équations  par  Texcentricité ,  il  ne  £iudrïvi(  qu« 
reioumer  la  série  précédente  ,  et  l'on  aurait 

88 
£  =  650^1977  I  tae  -♦-  -— -  «»  -»- etc.} 

ces  séries  sont  £iciJes  à  déduire  des  équations  du  mouT«meiit  dliptiqut 
'^  noos  aTons  donné  page  1 53  ;  il  suffit  d'exprimer  dans  ces  équations 
que  Fépoque  pour  laquelle  on  calcule  est  celle  à  laquelle  le  mouvement 
Traî  de  Pastre  égale  son  mouvement  moyen.  On  trouvera  la  démonstra- 
tion de  ces  résultats  et  de  toutes  ces  formules  relatives  à  la  plus 
grande  équation  du  centre  ,  dans  une  note  placée  à  la  fin  de  9e 
diapitie. 

a^  12 
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ment  tropique,  ou  à  i°,095i635.  C'est  le  caractère ^uqtiel 
on  reconnaît  l'époque  de  la  plus  grande  équation. 

11  y  a  deux  points  semblables .  dans  l'orbite  ;  et  comille 
sa  figure  est  symétrique,  il  est  de  toute  nécessité  qu'ils 
soient  placés  syractrîquement  de  part  et  d'autre  du  grand 
axe  ,  comme  dans  la  Jîg,  19 ,  où  ils  sont  désignés  par 
S  et  5^  D'ailleurs  avant  le  passage  du  soleil  à  l'apogée, 
l'équation  du  centre  est  additive  au  mouvement  moyen; 
et  après  ce  passage  elle  est  soustractive  :  d'où  il  suit  que, 
dans  l'un  et  l'autre  cas  ,  le  soleil  vrai  est  plus  près  de  l'a- 
pogée que  le  soleil  fictif,  comme  le  représente  lajig*  ig. 

On  voit  donc ,  par  la  seule  inspection  de  cette  figure  , 
que  si  l'on  pouvait  calculer  les  angles  STS' ,  sTs^ ,  leur 
différence  serait  égale  à  la  somme  des  angles  STs ,  S'Ts^  , 
ou  au  double  de  la  plus  grande  équation  du  centre  ,  car  à 
cause  de  la  symétrie  de  l'orbite,  les  deux  angles  STs  , 
S' Ts^  doivent  être  égaux. 

'  Or ,  si  l'on  représente  par  Ee  la  ligne  des  équinoxes  , 
l'angle  STS^  est  facile  à  calculer.  C'est  la  différence  des 
longitudes  vraies  ETS ^  El'S^  du  soleil ,  observées  dans  les 
points  de  la  plus  grande  équation. 

L'angle  slV  ne  présente  pas  plus  de  difficulté.  C'est 
l'angle  que  le  soleil  aurait  décrit  en  vertu  de  son  moyen 
mouvement  tropique  pendant  le  même  intervalle  de  tems. 
11  est  égal  à  la  différence  des  longitudes  moyennes ,  en 
désignant ,  par  cette  expression ,  les  longitudes  que  le 
soleil  aurait  eues  à  ces  deux  époques,  s'il  avait  marché 
uniformément  depuis  son   passage  au   périgée. 

Ainsi  lorsqu'on  a  deux  longitudes  'Vraies  du  soleil  ob^^ 
sériées  aux  époques  de  la  plus  grande  équation^  Vexcès 
du  moyen  mou^^ement  tropique ,  sur  le  mouvement  yrai 
en  longitude^  dans  le  même  inter^'alle  ,  est  le  double  de 
l'équation  du  centre. 
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1^3.  ÎDatis  tout  ceci  nous  n'avons  pas  eu  ëgard  au  dé- 
Jjiacement  progressif  de  l'orbe  solaire.  Cependant  il  influe 
sur  les  positions  du  soleil ,  par  rapport  au  grand  axe  de 
son  ellipse.  Par  l'effet   de  ce  déplacement ,   la  longitude 
observée  à  la  première   époque  ,    devient  trop  faible  ;  et 
pour  la  ramener  au  même  point  de  l'ellipse  auquel  elle 
répondait  d'abord,  il  faudrait  lui  ajouter  l'arc  décrit  par 
le  périgée,  pendant  l'intervalle  de  la  première  à  la  seconde 
observation.    Ainsi  l'angle  STS^  déduit   de  la   différence 
des  longitudes  vraies ,   est  trop   fort  de  la  môme   quan- 
tité.  Mais  la  différence  des  longitudes  moyennes   qui  se 
talcule  d'après  le  tems  écoulé  entre  les  deux  observations  se 
trouve  augmentée   de    la  même  manière  et  d'une  quan-»- 
tité  exactement  égale.  L'erreur  disparaît   donc  du  résul- 
tat final,  qui  est  la  différence  des  deux  précédens  ,   et  tout 
se  réduit  à  la  règle  très-simple  que  nous  avons  donnée. 

104.  Par  exemple  ,  en  discutant  les  observations  de 
M.  Maskeline  pour  l'année  1775  ,  on  trouve  la  longitude 
du  soleil  de  i3%9565  pour  le  à  avril,  à  0^,0897  tems 
moyen  à  Pans  (*).  Le  soleil,  à  cette  époque,  était  fort 
près  de  sa  plus  grande  équation ,  circonstance  indiquée 
par  son  mouvement  diurne. 

Le  3o  septembre  suivant,  à  9^,9925,  la  longitude  du 
soleil  était  ao8**,9952,  il  se  trouvait  encore  fort  près  de 
sa  plus  grande  équation. 

La  différence  des  deux  longitudes,  est  i95%o387.  Pour 
avoir  celle, des  deux  époques,  il  faut  considérer  que  du 
SL  avril  à  o^  au  3o  septembre  à  10**,  il*  y  a  182  jours» 
I^a  première  observation  est  plus  avapcée  de  o  ,0897  ;  la 


(*}  Mémoires  de  Berlin  pour  Taïuiée  1785* 
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seconde  t'est  moins  de  0^,0076  ;  ce  qui  fait  en  tdat  o\oQj2 
oa  0*00972  à  retrancher  de  182  {ours.  Le  reste  ei^ 
181,99028;  c'est  l'intervalle  des  observations. 

Le  moyen  mouvement  tropique , 
correspondant  à  cet  intervalle,  est*>.«      Jl^oo^ . i9i\QQoaS 

365  ,a4fu64 

Ou i99%3o9i       .^ 

Le  mouvement  vrai  égale .     i  gS**, 0887      - 

La  différence  est 4**? ^7^4 

Ce  qui  donne  pour  la 
plus  grande  équation  du 
centre 2%i352 

Pour  que  ce  résultat  fût  tout-à-fait  exact ,  il  faudrait 
que  les  deux  longitudes  observées ,  l'eussent  été  préci- 
sément aux  époques  de  la  plus  grande  équation^  ce  qui 
est  peu  probable.  Mais  l'erreur  est  toujours  foi:t  légère  ^ 
parce  que   vers   cette  époque  ,   le  soleil  vrai  et  le  soleil 
moyen  se  suivent  à-peu-près  avec  la  même  vitesse  pen- 
dant l'intervalle  de  Quelques  jours,  et  l'équation  du  centre 
varie  très-peu.   Cependant  pour  obtenir  un  résultat  plus 
exact ,  on  opère  ici  comme  dans  les  observations  du  sols^ 
t)fe.  On  calcule ,  d'après  les  talles ,    ce   qui   matique  à 
îa  longitude  observée  pour  être   cel^e  de  la  plus  grande 
équation  ,  et  c'est  ce  que  l'on  peut  faire  avec  beaucoup 
d'exactitude  ,  d'après  la  valeur  à-peu-près  connue  de  l'ex- 
centricité. On  calcule  également  ce  qui  manque  àl'équdtidn 
du  centre  à  l'instant  [de  l'observation ,  pour  être  la   plus 
grande  de  l'orbite,  et  c'est  encore  ce  que  l'on  peut  faire 
avec  une   très-grande   exactitude  ,  quoique   l'excentricité 
ne   soit   connue  qu'à-peu-près.  Alors ,   en   ajoutant  à  la 
longitude  observée  la  rédaction  de  la  longhude  ,   et  de 
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plus  la  réduction  de  Téquation  du  centre  ,  on  ramène 
les  choses  précisément  au  même  état  que  si  l'observation 
eût  été  faite  immédiatement  dans  le  point  de  la  plus 
grande  équation  ;  et  le  calcul  établi  sur  les  observations 
ainsi  réduites  devient  tout-i-fait  rigoureux  C^). 
On  peut  même  se  dispenser  d^avoir  égard  à  la  correction 

{*)  Pour  pouvoir  calculer  la  réduction  de  la  longitude ,  il  suffit 
de  sa-voir  calculer  J^anoinalie  qui  répond  à  la  plus  grande  équation 
du'  centre  \  car  cette  anomalie  .étant  ajoutée  à  la  longitude  du 
périgée,  ou  rctrancliée  de  cette  longitude,  donnera  les  deux  longi- 
tudes du  soleil  qui  correspondent  aux  points  de  la  plus  grande 
équation.  Or  cette  anomalie  peut  se  développer  en  une  série  ordonnée 
niivant les! puissances  de  l'excentricité.  Soit  e  Fexcentricité  ,  (^  Tano- 
malie  dierciiée  \  la  formule  qui  la  donne  est 

..««-.         (3  ai  3409  97875  ) 

p=ioo»+63,66i977J— #H -e5  +  --^^c«4--^^-J--e7+...  V 

'  14  ia8  40960  i855oo8  j 

Pour  le  soleil  on  9 

e  =:  0,0168. 

ai 
le  terme  — —  e'  sera  moindre  que  0,000001  ,  et  le  terme  qui  en 
108 

lésnlteni  dans  ]a*valeur  de  t',  sera  au-dessous  de  o,ooci«  Si  Ton  veut 

jbioise  permettre  de  le  négliger,   on  aura  simplement 

3e 
p  =  100»  -f-  65»,66i977  .  — -—  j 

4 

ec.qni  donne  ,  en  mettant  pour  e  sa  valeur 

1^  =  ioo«  -f-  oo,8oai  =:  iooo,3oai  ; 

^pl  l'anomalie  du  soleil  qui  répond  à  la  plus  grande  équation  '  du 
centre.  Elle  est  plus  grande  que  ioo<> ,  mais  elle  en  diffère  peu.  Pour 
montrer  qu'une  valeur  très-impar&ite  de  l'excentricité  suffit  pour  dér 
tmnioer  Pépoque  de  la  plus  grande  équation  avec  une  exactitude 
fteique  sufiisante ,  employons  la  valeur  de  Pexcentricité  que  nouç 
•Tons  déduite  plus  haut  des  obserrations  de   M.  Maskeline ,  sans  y 
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cle  la  longitude  ;  car  ,  si  Ton  transporte  la  Tongitacfd 
vraie  à  Tépoque  de  la  plus  grande  équation  ,  il  faudra  y 
transporter  aussi  la  longitude  moyenne ,  et  pour  cela  il 
faudra  lui  faire  subir  une  réduction  pareille  à  celle  de  la 
longitude  vraie.  Mais  non-seulement  ces  corrections  sont 
pareilles  ,  elles  sont  encore  tout-à-fait  égales  ,  puisque 
vers  Pépoque  de  la  plus  grande  équation ,  le  mouvement 
vrai  du  soleil  est  égal  au  mouvement  moyen.  Ainsi  , 
comme  en  définitif  il  faudra  retrancher  l'intervalle  moyen 
de  l'intervalle  vrai  ,  on  voit  que  cette  correction  com- 
mune est  parfaitement  inutile  pour  le  résultat  ,  et  par 
conséquent  il   faut  se   dispenser  de  la   faire. 

Ayant  la  possibilité  de  ramener  les  observations  à  Pépoquc 
de  la  plus  grande  équation ,  on  sent  qu'il  ne  faut  pas  se 
borner  à  en  employer  une  seule  ,  mais  qu'il  faut  en  faire 
concourir  le  plus  grand  nombre  possU)le  à  la  détermination 
de  cet  clément  important.  On  réduit  ainsi  à  cette  époque 
plusieurs  observations  qui  la  précèdent  et  qui  la  suivent  de 
peu  de  jours.  Toutes  ces  observations  donnent  l'équation  dn 


faire  aucune  mocfificatioD  :  celte  valeur  était  0,01728.  En  remployant 
;iu  lieu  de  c  dans  notre  formule,    on  trouve 

v  =  loo»  -h  00,825 1. 

Ce  résultat  diffère  dcja  bien  peu  de  celui  que  donne  la  valeur  exacte  d» 
€  ;  mais  pour  apprécier  l'influence  que  la  différence  peut  produire 
sur  la  plus  grande  équation  déduite  des  observations  ,  il  sufQt  d'ouvrir 
des  tables  du  soleil  ;  on  v  verra  que  2°,2222  de  différence  sur  Fano- 
nialie  près  de  IVpofjuc  de  la  plus  grande  équation  ,  ne  produisent  pM 
oo,(;Oi2  sur  Féquation  du  centre,  et  pour  une  différence  moitié  moindre 
Terreur  est  quatre  (ois  plus  prlitc  j  la  valeur  trcs-imparfaite  de  rexcen-' 
tricilé  que  nous  avons  trouvée  ,  sujRisait  donc  déjà  pour  trouver  à 
moins  d"'unc  seconde  la  plus  grande  équation  du  centre  j  et  par  suilc 
pour  obtenir  exactement  rexcentricilç^ 
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centre,  telle  qu'on  aurait  dû  l'observer  ;  et  une  moyenne 
anthniëtîque  entre  tous%cs  résultats,  fait  connaître  très- 
exactement  sa  valeur.  C'est  à-peu -près  de  cette  ma- 
nière que  M.  Delambre  l'a  trouvée  égale  à  ^•,i394  pour 
l'année  1775.  On  en  déduit  immédiatement  l'excentricité 
de  o,oi68o3  à   la  même  époque.  • 

io5.  Les  observations  que  nous  venons  de  discuter  ^^ 
donnent  Lieu  à  une  remarque  intéressante.  Les  époques 
qui  les  séparent  sont  éloignées  l'une  de  l'autre  d'envi- 
ron 182^  Jours ,  c'est-à-dire  d'une  demi-année.  Il  faut  donc 
que  les  rayons  vecteurs  correspondans ,  se  trouvent  à-peu- 
près  en  ligne  droite  ;  et  comme  nous  savons  d'ailleurs 
qu'ils  font  des  angles  égaux  avec  le  grand  axe  de  l'or- 
kite ,  il  faut  qu'ils  soient  à  très-peu  près  perpendicu- 
laires à  cet  axe.  Ainsi  l'anomalie  qui  répond  à  la  plus 
grande  équation  diffère  peu  de  l'angle  droit.  Le  calcul 
fait  voir  que  cette  circonstance  tient  à  La  petitesse  de 
Texcentricité  (*). 

106.  La  comparaison  des  observations  prouve  que 
réquatîon  du  centre  diminue  à-peu-près  uniformément, 
La  théorie  de  l'attraction  a  confirmé  cette  diminution-, 
et  en  a  fait  connaître  la  valeur  plus  exactement  que  les 
ebserratîons  n'auraient  pu  faire.  Elle  est  de  o**,oo53  par 
siècle  pour  la  plus  grande  équation ,  et  de  là  on  peut 
aisément  conclure  la  variation  correspondante  à  chaque 
point  de  l'orbite  (**). 

■  ■  ,        t  .1   I      I     ■   Il  m 

C)  ^ojc2:  la  note  de  la  page  précédenle* 
(**)  Son  expression  générale  est 

—  t.o",53o224 —  t".o",ooo©2 10474 
test  le  nombre  cVannées  écoulées  depuis  lySo^  et  par  conséquent  Ton* 
doit  faire  t  négatif  avant  cette  époque.  Y.  la  Mécanique  cékste ,  toxatlH^. 
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107.  Ce  phénomène  suppose  une  diminution  analogue 
dans  r excentricité  de  Porbe  solâilîe ,  car  ces  deux  quantité 
sont  liées  entre  elles  •  et  elles  doivent  croître  et  décroître 
en  méixie  tems,  puisque  si  Vexcentricité  était  ùulle,  l'é* 
qd^tion  du  centre  serait  nulle  aussi.  La  théorie,  en  mon- 
trant   cette  ||lépendance  ^  a  fait  connaître  la  diminution 
correspondante  de  Texcentricité.  Elle  est  (Je  o, 00004x6612 
par    siècle  {*  )  ^   le    demi    grand  axe ,    6u    la  distance 
moyenne  étant  prise  pour  unité.  Cest  environ  i4i6  lieues 
en    ido  ans,  ou   i4  lieues   par   année,     en    n'évaluant 
qu'à   34000000   de  lieues  la  distance  moyenne   du  soleil 
à  la  terre.  On  voit  que  des  fractions  qui  paraissent  presque 
insensibles    dans    le   ciel ,    deviennent    très*considérables 
quand  nous  les  rapportons   k  nos  mesures  ordinaires   et 
usuelles.  ' 

108.  Si  cette  diminution  était  toujours  progressive , 
l'ellipse  solaire  se  changerait  à  la  longue  en  une  circon«- 
férence  de  cercle  ;  et  par  suite ,  l'excentricité  décroissant 
toujours ,  la  terre  ,  après  un  grand  nombre  de  siècles  , 
tomberait  enfin  sur  le  soleil.  Mais  la  théorie  de  l'attrac-^ 
tion  a  prouvé  que  les  variations  de  l'excentricité  et  de 
l'équation  du  centre  ,  sont  périodiques  ;  en  sorte  qti'âprès 
avoir  diminué  jusqu'à  un  certain  terme ,  l'excenlricilé 
croîtra    de    nouveau ,   en   reprenant    successivement    les 


('*')  On  peut  £u:ileiiient  la  calculer  par  les  formules  de  la  pag.  1 77  j 
«far  la  diminution  séculaire  de  Féquation  du  centre  étant  o<>,oo53o2a4  y 
en  n'ayant  égard  qu'à  son  premier  terme ,  la  diminution  correspondant» 
de  IVxcentricité  eut 

t      o,oo53oi24 
—   ■ 5 

a       6.i,66i977 
ou 

Oy.oooo4i66i3. 
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mêmes  valeurs.  £ile  oscillera  amsî  dans  des  limites  dont 
la  période  n'est  pas  encore  bien  connue ,  mais  que  Ton 
sait  pourtant  devoir  être  fort  resserrées  ;  et  les  choses  se 
maintiendront  ainsi  éternellement ,  à  moins  que  quelque 
cause  extérieure  et  inconnue  ne  vienne  changer  Tétat  ac- 
tuel du  système  du  monde ,  et  modifier  les  lois  que  nous 
y  observons. 


NOTE 

Sur   les  rapports   de  V Excentricité  avec   la  plus  grande 

équation  du  Centre, 

»    *  « 

Pai  promis  de  démontrer  les  séries  qui  donnent  la  plus  grande 
équation  du  centre  par  Texcentricité ,  ,ou  réciproquemeat  l'excen- 
tricHié  par  la  plus  grande  équation  du  centre.  Je  le  ferai  d'hantant 
plus  -vt^ontiers ,  que  Ton  n^a  jusqu'à  présent ,  donné  la  démonstration 
de  ces  formules  que  par  le  calcul  différentiel ,  ce  qui  les  met  hors 
de  la  portée  des  élémens. 

Pour  cela  ,  il  fiiut  partir  de  cette  condition  fondamentale ,  qu'à 
Fépoqne  de  la  plus  grande  équation  du  centre ,  le  mouvement  vrai 
du  tKAéà  égale  son  mouyemént  moyen.  Cherchons  dono  Pexpression 
éa  Haoufement  vrai  dans  un  point  quelconque  de  Pellipsé ,  et  tâchons 
d'y  introduire  cette  condition. 

A  cet  ef&t ,  rappelons>-nons  le  principe  des  aires.  Soit  r  le  rayon 
secteur  du  soleil  à  un  point  quelconque  de  son  ellipse  ,  et  «  le  petit 
monrement  angulaire  de  ce  rayon  vecteur  un  tems  très-cowt,  par 
exemjde ,  dvos  une  seconde  de  tems.  Lo  petit  seccenr  dliptique  ainsi 

décrit  sera ,  à  fort  peu  près ,  exprimé  par  ,  et  cette  expression 

sera  d*antant  plus  exacte ,  que  a.  sera  moindre  ^  en  sorte  qu'en  dimt- 
noam  «  de  plus  en  plus  ,  nous  pourrions  rendre  TeiTeur  moiudre 
qu'une  quantité  quelconque  donnée  ;  or ,  nous  avons  trouvé ,  par  les 
observations ,  que  les  surfaces  des  secteurs  eUi])tiques  sont  prc^r- 
tionnelles  aux  tems  employés  à  les  décrire  ;  c^est  une  des  lois  liroda- 
fUBBXfAm  du  mouvement  du  soleil.  Par  conséquent ,  ta  nous  appelons 
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S  la  surface  totale  de  Fcllipse  ,   T  le  tcms  employé-  pour  la  âéctin-^ 

et  t  le  tcms  employé  à  décrire  le  petit  secteur   y  cette  propor* 

tionualité  nous  donnera 

r^a  t  ^St  • 

—  =r  ----  :     par  conséquent,     «= — •• 

Mais  en  nommant  a  le  demi  grand  axe  de  Tellipse  ,  e  le  rapport  de 
Texcentricité  au  demi   grand  axe ,  on  démontre ,   dans  lesx  élémens, 

que   la  surfiice  de  l'ellipse    est    égale   k  tt a^  ^ i  —  c»,jr  étant  la 

demi-circonférence  dont  le  rayon  est  Funité.  {F'oy*   Géoih.  analyt.^ 

4^.    édit.  )y  ainsi,  en  substituant  cette  valeur   au  lieu  de  «^^   nous 
aurons 


^  est  ie  mouvement  angulaire  vrai  du  soleil  pendant  le  tems  t.  Si 
cet  astre  se  mouvait  uniformément,  son  mouvement  angulaire  serait 
simplement  proportionnel  au  tems  t  j  et  en  le  nonunant  t' ,  on  aurait 
alors 

t 


!Nous  avons  vu  que  ces  deux  mouvemens  doivent  être  égaux  à  TépO^De 
de  la  plus  grande  équation   du  centre  j  on  a  donc  alors. 


iTT.t  2;ra*  \/i  —  e*  .  f 


T  T^T 

Ou  en  sapprimant  les  diviseurs  communs. 


et  par  conséquent , 

r  =  «  (i  —  c»)  +  . 

C'est  la  vîdeur  du  rayon  vecteur  correspondant  à  la  plus  gran(^ 
équation  du  centre.  Puisque  t  a  disparu,  nous  pouvons  lui  supposer 
telle  valeur  que  nous  voudrons ,  le  résultat  sera  le  même.    Non»  le 


PHTSIQUK.  187 

•opposerons  si  petit ,  que  Terreur   de   Tévaloaiion  du  secteur  ellip- 

tique  y  par  Texpression  ,  soit  moindre  que  toute  quantité  donnée, 

et  le  résultat  sera  encore  le  même  ^  mais  alors  il  s'ensuit  que  la 
condition  à  laquelle  nous  venons  de  pai'venir  pour  r  n'est  pas  seu- 
lement approcliée ,  elle  est  rigoureusement  exacte. 

Il  ne  reste  plus  qu'à  Tintroduire   dans  les  formules  qui  donnent 
le  tems  et  Fanomalie.  Ces  formules  sont 

(i). .  .7it=u  — esinu,  r=a{\ — €cosu),  \sn%\v=\/    «tanglif, 

w        I  -.e 

Ce  sont  celles  que  j'ai  déjà  données  dans  la  pa^  i53  ^  je  n^jr  ai 
£iit  d'autre  changement  que  celui  de  supposer ,  pour'  plus  de  simpli- 

dté  ,    '         ■  =  /i ,  et  de  faire  «  =  o  ,  ce  qui  revient  à  compter  les 

longitudes  v  du  périgée.  11  est  visible  que  nt  est  le  moyen  mouve- 
ment du  soleil  depuis  le  périgée  ^  c^est ,  par  conséquent ,  son  anomalie 
moyenne  \  v  est  son  anomalie  vraie  ,  et  la  différence  v  —  nt  est 
réqnation  du  centre  ,  que  nous  nommerons  généralement  Q ,  pour 
un  point  quelconque  de  rorbite. 

Comme  Fcquation   de  Tellipse  entre  r  et  1^  est 


1   -f-  C  COS  V 


en  égalant  cette  valeur  de  r  à  son  expression  en  fonction  de  U)  on 


aura 

I  —  e  COS  u  ^ 


\  -\-  e  COS  V 


Cette  équation  n''e8t  qu^une  transformation  de  la  dernière  des  équa- 
tiom  (i) ,  comme  il  est  facile  dé  s'*en  assurer  j  mais  elle  nous  sera 
plus  commode  pour  Tobjet  que  nous  nous  proposons ,  et  nous  Tem- 
ploierous  de  préférence. 

Si ,  dans  ces  équations ,  entre  r  et  u ,  entre  r  et  v  ^  on  introduit 
la  valeur  r=tf(i  —  «*)*5  qw»  a  lieu  lors  de  la  plu»  grande  équa- 
tion du  centre  ,  on  eu  tire 

1  +  c  cost' =  (i  — c')?,     I  —  c  cosu  =  (1  — c')î^^ 
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par  coBBéqnenk 

(^)  .   .    .  cos  (*  =  —  fc  i — î-  9  cos  u  =r  ^  ^^  • 

e  e 

Ces   équatioDi  développées  en  série    par  la  formule  da  binôme  de 

Newton ,  donneront  les  angles  u  et  f  en  fonction  de  Pexcentricité  ; 
ensuite   on    en  déduira  nt  en  fonction  de  la  même  quantité)  et  la 

différence  (^  —  nt  sera  la  plus  grande  équation  du  centre. 

Si  l'on  développe  les  seconds  membres  des  équations  (a)  en  sériel 
par  la  foimule  du  binôme  ,  on  voit  que  le  terme  indépendant  d« 
Texcentricité  e  disparaîtra  ,  et  les  termes  resians  étant  divisés  par 
0,  Jies  valeurs  de  cos  m  et  de  oos  u  seront  de  l'ordre  de  Pexcentricité  y 
c^est-à-dire ,  fort  petites.  De  plus  la  première  sera  négative ,  la  se- 
conde positive  ,  c'est  à-dire ,  que  m  sera  plus  grand  et  u  moindre  qn^ui| 
angle  droit.  Faisons  donc ,  pour  plus  de  simplicité , 

t>  =  loo®  -*->'')     M  =  ioo<*  ■ —  u  , 

les  équations  (2)  deviendront  ''* 

•      '        i-(.-e')i  .       ,         i-(.-^)i  ^ 

sm  (^  = ^ —  »     sm  u  =  — -^— — ^—  > 

e  e 

et  comme  Texcentricité  e  est  fort  petite,  on  voit  que  les  angles  u' 
et  u'  seront  fort    petits  du  même  ordre.    Si  Pou  effectue  le   déve- 
loppement des  seconds  membres  en  se   bornant  aux  termes  affectif' 
des  deux  premières  puissances  de  e  ,  qui  sont  les  plus  sensibles  ,  (m 
aura 

sin  »/'  =r  {  .  c  -I-  i^j  .  c' ,     sin  u'  =r  {  e  -4-  -j^  .  c^. 

Maintenant ,  il  fnut  savoir  que  la  valeur  d^un  petit  angle  a  peut 
toujours  se  développer  en  série  suivant  les  puissances  de  son  sinus, 
et  les  deux  premiers  termes  de  cette  série ,  qui  nous  suffiront  dans 
le  cas  actuel,   sont 

—  rsrsin  «t -4- ^.sin'ai ,     ou    a  =  ^  <  sin  « -{- -^.sin^a  >, 

J{  est  le  rayon  qui  avait  été  pris  pour  unité  dans  les  formule! 
analytiques ,  «t  qui  se  trouve  ici  reproduit  sous  sa  désignation  par- 
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ticulière ,  afin  de  donner  la  facilité  d^exprimer  l'arc  •  en  parti» 
d'une  autre  unité.  Par  exemple ,  si  l'on  "veut  exprimer  a  en  secondes 
décimales,  il  Êitidra  exprimer  aussi  R  de  la  même  manière,  car 
les  autres  termes  de  l'équation  étant  des  nombres  abstraits  ,  il   faut 

qjom  le  rapport  —   soit   aussi    un  nombre   abstrait  ;   on   aura   ainsi 

R  =  6366i9'',77  j  cVst  la  valeur  du  rayon  en  secondes  décimales. 
£a  appliquant  ce  développement  aux  expressions  de  sin  f/'  et  de 
sÎB  tt' ,  et   taous   bornant   toujours   aux  troisièmes  puissances  de  e , 

nous  aurons 

• 

Maintenant ,  puisque  l'équation  du  centre  est  t'  — -  fit ,  en  mettant 
four  y  et  u  leurs  valeurs  90-4-  f'',  90  —  u',  et  déii^;Bant,  pour 
plus  de  simplicité  ^  v  —  nt  par  Ç ,  on  aura 

Ç  =  f'  -4-  u'  -4-  e  cos  tt'  5 

mais  ici  comme  les  angles  t^'  et  u'  sont  exprimés  en  secondes  et  non 
plus  en  parties  du  rajon  pris  pour  unité ,  il  faut  &ii%  subir  le  même 
changement  an  terme  e  cos  u\  qui  se  trouve  encore  ainsi  exprimé  , 
c'est-à-dire ,  qu  il  £iut  le  multiplier  par  le  rayon  réduit  en  secondes  9 

et  écrire 

» 

Ç=  M  +  u -»-  iJ.ecos  u',  ou  bien  Q  =  v'-h-  u  -^Re-^^Re sin»  j  u\ 

Le  terme  sinf  u'  sera  <le  l'ordre  e^  par  couséquent ,  son  carré 
•oa  -de  Perdre  e'  ,  et  comme  il  se  trouve  déjà  multiplié  par  e  dans 
la  fonaule ,  on  voit  que  dans  la  valeur  de  siu  u' ,  on  peut  se  borner 

à  la  première  puissance  de  e,   c^est-â-dire,  prendre 

sin  '  u'  =  y  sin  u  =  J^  e  ;  alors  ,  en  substituant  dans  [Q)  cette  valent 
et  celles  de  ('^  et  de  u'  trouvées  plus  haut ,  il  vient 

et  si  Ton  voulait  en  tirer   e  par  le   retour  des   suites ,   en    faisant 

-^  =  a  ,  on  aurait  d'abord 
R 
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«t  en  substituant,   dans  le  second  teime ,  §  «  au  lieu  de  c^  ce  fjvà 
borne  le  développement  aux  troisièmes  puissances ,  il  vient 


e  =  7«-î¥.-' 


ce  sont  les  deux  premiers  termes  de  la  série  rapportée  dans  le  texte  ^ 
page   177. 

Si  l'on  voulait  trouver  la  valeur  de  nt  qui  répond  k  Tépoque  de 
la  plus  grande  équation  du  centre  ,  il  suffirait  de  remarquer  qœ 
l'on  a  en  général ,  ()  =  j*  —  nf  j  par  conséquent ,  «t  =  j*  —  Ç  ,  et 
les  valeurs  précédentes  de  (^  et  de  Q  donneraient^ 


nt 


=  1000  — .  /î  j î.  .  c  4-  j»g?f  c3  4-  etc. }- 


Jusqu^ici  noqs  n'avons  considéré  que  la  plus  grande  équadon  du 
centre  j  mais  en  partant  des  équations  fondamentales  du  mouvement 
elliptique ,  données  au  commencement  de  cette  note  ,  et  réduisant 
ces  équations  en  séries  ,  ordonnées  jsuivant  les  puissances  de  Pexcen- 
tricilé ,  on  peut  en  déduire  généralement  la  valeur  de  f  -~'  nt ,  ou 
Téquation  du  centre  qui  convient  à  -chaque  valeur  de  t»  On  trouve 
ainsi  la  formule  suivante ,  dont  la  démonstration  doit  être  renvoyée 
à  la  Mécanique  céleste , 

1*  — n«  =  i2  jae —  {  e'J  sïn  nt-^R  {i^^^'Ti  ^^}  sina/it-l- 

Les  divers  coeffîciens  de  cette  formule  ne  sont  qu'approchés  y  car 
chacun  d'eux  doit  contenir  une  infinité  de  termes  ^  mais  ceux  que 
nous  avons  rapportés  suffiront  presque  toujours.  Dans  les  nouvelles 
tables  pubhées  par  le  Bureau  des  longitudes ,  on  trouve  la  même  for- 
mule ,  développée ,  par  M.  Oriani  ,  jusqu'aux  douzièmes  puissances  de 
Texccutricité. 
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CHAPITRE    X. 

De  Fusage  des  Equations  de  condition  pour  la 
détermination  des  élêmens, 

109.  Jusqu'ici  nous  avons  considéré  les  élcmens  de 
l'orbe  solaire ,  indépendamment  les  unes  des  autres  ; 
nous  avons  déterminé  chacun  d^enx  en  particulier  ,  d'après 
les  observations  sur  lesquelles  il  avait  le  plus  d^nflucnce. 
En  répétant  cette  opération  pour  deux  époques  éloi- 
gnées ,  nous  avons  reconnu  ,  toujours  d'après  l'observa- 
tion, les  variations  séculaires  que  chaque  élément  éprouve. 
Mais  dans  la  réalité  ces  déterminations  isolées  ne  peu- 
vent être  considérées  que  comme  de  premières  approxi- 
mations. Car  les  positions  observées  de  l'astre  qui 
sont  ici  les  données  du  problème ,  sont  amenées  par 
l'effet  simultané  de  tous  les  élémens  de  son  orbile , 
qui  y  contribuent  dans  des  proportions  diverses;  et  quoique 
l'on  choisisse  pour  déterminer  chaque  élément  l'époque 
oii  l'influence  de  tous  les  autres  est  la  moindre  possible  , 
cependant  on  ne  peut  pas  la  détruire  entièrement  ,  ou  en 
dépouiller  les  observations  ,  comme  cela  serait  néces- 
saire pour  obtenir  celui  que  l'on  cherche  féparé  de 
tous  les  autres.  C'est  ainsi ,  par  exemple ,  que  le  lieu  du 
périgée  influe  sur  la  recherche  de  la  plus  grande  équation  , 
de  sorte  qu'une  petite  erreur  sur  un  de  ces  démens  se  re- 
porte nécessairement  sur  l'autre.  11  est  donc  nécessaire 
d'avoir  égard  à   celte  influence  réciproque  pour  obtenir 


Cest  l'analyse  qui  fait  connaître  celle  dépendat 
les  méthodes  qu'elle  emploie  pour  la  découi 
«levées,  pour  que  je  pnisse  en  parler  ici  ;  r 
posant  la  connaissance  de  ces  rapports  ,  on  peut  a 
concevoir  la  marche  qu'il  faut  suivre  pour  y  satisfaire  ,  el 
je  l'exposerai  d'autant  plus  volontiers  ,  qu'elle  donne  en 
quelque  sorte  le  secret  de  l'exactitude  actuelle  des  tables  as- 
tronomiques ,  et  de  l'accord  qui  existe  dans  leurs  rés^tats, 


iio.  L'esprit  de  la  méthode  consiste  à  corriger  les  é\i- 
tnens  d'un  seul  coup  ,  et  tous  à-la-fois  par  un  grand 
nombre  d'observations  ,  tel  que  looo  à  1200.  Pour  cela , 
on  regarde  chaque  observation  comme  une  donnée  que 
l'on  compare  aux  tables  astronomiques  déjà  faîtes  et  que 
celles-ci  doivent  représenter.  Le  résultat  des  tables,  com- 
paré avec  celui  dp  l'observation  fait  connaître  l'erreur 
dont  les  tables  sont  affectées  dans  cette  partie  de  leur 
construction  ;  il  est  vrai  que  cela  suppose  les  observations 
parfaitement  exactes  ,  et  elles  ne  sauraient  l'être  toutes 
que  par  un  hasard  presqrie  impossible  :  mais  comme  la 
méthode  dont  on  fait  usage  permet  de  faire  concourir 
im  grand  nombre  d'observations  ,  il  est  extrêmement 
probable  que  leurs  erreurs  devront  se  compenser  en 
grande  partie  dans  les  résultats  moyens  déduits  de  leur 
ensemble  ,  pourvu  toutefois  qu'elles  ne  renferment  point 
de  vice  constant  et  commun  ,  tel  que  pourrait  le  pro- 
duire ,  par  exemple ,  un  défaut  de  construction  dans 
quelque  partie  essentielle  des  instrumens  dont  on  s'est 
servi  ,  une  méthode  vicieuse  d'observer  ,  ou  telle  autre 
cause  permanente  et  toujours  dirigée  dans  le  même  sens. 
En  supposant  les  obsenatlons  exemptes  de  ces  vices,  et 


J 
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'tm  ctoit  toujours  s'assurer  qu'elles  «n  sont  «xet^pUs,  oïl 
^ut  attribuer  aux  tables  toute  les  différences  des  rësultau 
calculas  et  des  résultats  observés.  Ces  différences  sont  don<t 
les  erreurs  des  tables. 

yoy4M]s  maintenant  d'où  peuvent  provenir  ces  erreurs. 
Ce  n'est  point  de  la  forme  mén^e  des  tables  ;  car ,  dans 
i'état  actuel  de  l'astronomie  ,  cette  forme  se  déduit  de  1^ 
théorie  de  l'attraction  ;  elle  n'est  que  la  représentation  des 
Ibrmoles  analytiques  ,  réduites  en  nombres  et  décom-« 
posées*  de  manière  à  réduire  les  calculs  à  leur  plus  grand 
degré  de  simplicité.  C'est  donc  évidemment  sur  les  éié— 
mens  des  tables  que  ie  soupçon  doit  se  porter  ;  j'cn- 
lesds  par  éiémens  le  petit  nombre  de  données  particn- 
Ucres  à  chacun  des  corps  célestes  ;  données  qui  doivent 
se  tirer  àss  observations  ,  parce  qu'elles  sont ,  pour  ainsi 
dire ,  individuelles  ;  ce  sont  les  constantes  arbitraires  qui 
«Btreat  dans  les  formules  générales  ;  elles  ne  peuvent  él/e 
tiiré^s  que  de  l'expérience. 

Si  Vs^u  ai  commis  quelque  erreur  en  déterminant  ces 
iléxaens ,  ^'ils  ne  spnt  pas  tout-à-fait  exacts  ,  il  est  sen- 
siA^  que  cette  erreur  introduite  dans  les  jforfnules  ana- 
lytiques se  perpétuera  dans  leurs  résultats ,  et  produira 
4«S  di£Cére.mces  çifXre  les  observations  qui  spi)t  vj^iies  et 
)éf^  fp^nfiijés  annoncées  par  les  tables  qui  sont  fausses* 
Or  I  jl  ^  presque  iqapossible  que  l'on  ne  commette  pas 
4fféAgae  petite  erreur  sur  la  première  détermination  des 
^U99<i|s;  car  00  est  d'abord  obligé  de  les  déten^iin^r  aépa- 
x.iifQ^9$-  j  -et  cependant  ils  réagissent  les  uns  sur  les  antres 
h  €9*M^  des  ra^^ports  par  lesquels  ils  sont  unis  ;  l'évalua— 
ilMi  de  chacufi  d'eux  ne  saurait  donc  «être  définitivement 
tKicte  {tajQt  que  tous  les  autres  ne  sont  pas  exactement 
connus.  Ainsi ,  par  exemple  ,  le  lieu  du  périgée  ne  peut 
jpas  étne  exactemeni  connu  si  l'on  ne  cpnnait  les  dimensions 
a«  i3 
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^ârcè  qb^en  effet  ce  sera  une  condition  k  laquelle  leurs 
Valeurs  simultanées  devront  satisfaire.  Cette  équation  con»< 
tiendra  seulement  les  premières  puissances  des  variations 
des  ëlémens,  car  on  petit  négliger  les  autres  comme  fort 
petites,  et  cela  est  nécessaire  pour  n'avoir  à  traiter  que 
des  éqUdtions  du  ptemier  degré.  Les  coeHîcicns  des  dîffé-^ 
Tens  termes  de  ces  équations  contiennent  les  élémens  eux- 
mêmes  $  mais  comme  ils  sont  tous  multipliés  par  les  erreurs 
■^es  ëlémens  qui  sont  nécessairement  fort  petiuflpn'est  pas 
nécessaire  que  les  valeurs  des  élémens  soient  connues  d'une 
Ynanière  bien  exacte  pour  réduire  les  cocfficiens  en  nombres^ 
«t  les  premières  évaluations ,  qui  ont  servi  à  former  les  ta- 
bles que  l'on  corrige,  suffiront  pour  cet  objet.  Le  résultat  de 
tous  les  calculs  sera  donc  une  équation  numérique  et  du 
premier  degré  entre  l'erreur  des  tables  dans  chaque  obser*- 
vation  et  les  erreurs  particulières  de  tous  les  élémens. 

Si  les  obseftvations  étaient  d'une  exactitude  géomé- 
trique ,  il  suffirait  de  former  autant  de  ces  équations  qu'il 
y  a  d'élémens  à  corriger.  Mais  comme  elles  comportent 
toujours  quelques  petites  erreurs ,  on  supplée  à  leur 
imperfection  par  leur  nombre.  On  forme  beaucoup  plus 
d'équations  de  condition  que  l'on  n'a  d'élémens  à  déter- 
Aiiner  ;  on  en  forme  autant  que  l'on  a  d'observations  y 
puis  on  lès  combine  successivement  de  manière  à  en  tiref 
^'autres  qui  soient  les  plus  favorables  que  possible  à  la  dé- 
termination de  chaque  élément,  c'est-à-dire,  qu'on  les 
ajoute  ensemble  ou  qu'on  les  soustrait  les  unes  des  autres  ^' 
de  manière  à  en  tirer  d'autres  équations^  où  le  coef-^ 
ficie^it  numérique  de  l'erreur  due  à  cet  élément  soit  le 
plas  grand  possible,  tandis  que  ceux  des  autres  élémens 
sont  les  moins  considérables.  On  sent  en  effet,  que 
l'erreur  cherchée  étant  égale  à  la  somme  des  autres  termes 
de  l'équation  ,   divises  par  le  coefficient  numérique  qui 
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exactitude  les  corrections  simultanées  des  élémens^  pour 
l'époque  moyenne  à  laquelle  se  rapportent' les  observations 
dont  on  a  fait  usage.  Ces  corrections  étant  connues ,  on  les 
apptiqoe  aux  élémens  précédemment  adoptés,  et  on  a  ainsi 
leurs  valeurs  définitives.  En  comparant  ces  valeurs  à  celles 
^e  l'on  obtient  par  des  calculs  semblables  pour  une  autre 
époque  éloignée  de  la  première  ,  on  parvient  à  trouver 
les  variations  très-lentes  que  les  élémens  éprouvent ,  et  aux- 
^elles  on  a  donné  le  nom  à^inégalités  séculaires  C^)» 

f^)  Comme  cette  méthode  est  très-importante  en  astronomie ,  j« 
Tappli^enii  à  ud  exemple. 

Suppoeons  que  l'on  ait  un  grand  nombre  d^obserrations  dn  soleil 
que  l'on  puisse  regarder  comme  très-exactes.  On  en  déduira  les  Ion* 
gitudes  dn  soleil ,  et  en  les  comparant  à  celles  que  donnent  les  tables  , 
les.  difithrences  seront  lea  erreurs  de  ces  tables.  Je  les  rcpréientcrai 
par  C,  C,  C". 

Gomme  leii  perturbations  peuvent  être  supposées  exactement  eoii'* 
unes  par  la  tliéorie ,  et  qu^on  a  dû  en  tenir  compte  dans  les  calculs  y 
les  erreurs  restantes  doivent  résulter  de  toutes  celles  que  Ton  a  pv 
Êdre  sor  les  âémens  elliptiques  j  il  fiiut  y  démêler  ce  qui  appartient  i 
dbacob  d'eux. 

Gonâiiérûiis  d^abord  le  lieu  du  périgée.  On  caleulera  Tei&t  qa'im«- 
minute  de  changement  dans  sa  position  produirait  sur  la  long^ 
tode.  Pour  cela  il  £iut  avoir  des  tables  du  soleil.  Prenons  celles  â» 
M.  OeUmbre ,  que  le  Bureau  des  longitudes  a  publiées ,  et  qui  soa« 
calcidécs  en  mesures  sexagésimides. 

Dkns  ces  tables  on  a  donné  au  périgée  une  certaine  position  ^  d^apr&a 
laquelle  on  a  calculé  les  anomalies ,  en  retranchant  la  longitude  dift- 
périgée  de  la  longitude  du  soLeiL  Par  conséquent  ^^  un«  minute  de 
cfaniKenieDt  sur  le  lieu  du  périgée,  change  d^une  minuu  Fanomalie: 
correspondante  à  diaque  longitude*.  Supposons  donc  que  la  longitude 
qnie  donné  Terreur  C  réponde ,  par  exemple  ,  à  198^  sex.  d^anomalie^ 
comptée  du  périgée.  Ce  sera  six  signes  et  dix-huit  degrés,  ou  Q^,  iS\ 
suivant  la  manière  de  compter  des  astronomes;  chaque  signe  valant 
fcaEagéfiiBiMix.  On  trouvera  dam  k  taUe  de  ré^gaatio»  du  cenu» 
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La  mëthode  que  nous  venons  d'expliquer  a  été  ima- 
ginée par  le  célèbre  astronome  Tobie  Mayer,  ,qui  en  »^ 
fait  le  premier  usage  pour  la  formation  de  ses  tables  de  la 
lune.  Elle  a  été  depuis  employée  dans  toutes  les  déter-« 


qu'à  ce  point  de  Torbite^  lo  minutes  d'augmentation  sur  ranomalie^ 
produisent  un  accroissenu;nt  de  iS^'jS  sur  Péquation  du  centre ,  d^où 
il  suit  qu'une  minute  produit  i'\8d^  et  comme  ,  à  ce  point,  l'é-^ 
quation  du  centre  S'Ts%  jftg.  19,  est  soustractive ,  h,  longitude 
EUS'  se  trouve  diminuée  de  la  même  quantité.  Or,  augmenter 
Tanomalie  ou  l'angle  obtus  ^T^'d^une  minute,  c'est  reculer  le  yknffit 
d'auunt,  puisque  la  longitude  ETS'  du  soleil  doit  rester  la  même» 
Par  conséquent,  la  diminution  d^unc  minute  sur  la  longitude  du 
périgée  ,  produit ,  à  ce  degré  d'anomalie ,  i'',88  de  diminution  sur 
la  longitude  vraie  du  soleil. 

On  calcidera  de  même  l'effet  d'un  changement  arbitraire  dam  la 
Taluur  de  la  plus  grande  équation  du  centre.  Pour  facilite»  cette  rc-» 
cherche,  il  convient  de  choisir  la  diminution  séculaire  17'V^  (o^^ooSS) 
dont  rinfluence  se  trouve   toute  calculée  dans  la   même  table  pour . 
chaque  degré    d'anomalie.   On  supposera   donc  que    la  plus  grauiie 
équation  soit  augmentée  de  ly^jiB. 

Il  en  résultera,  à  198°  d'anomalie,  une  augmentation  deS'^iosuc: 
l'équation  du  centre,  oc  qui  donnera  encore  5i",io  de  diminution 
8ur  la  longitude. 

Enfin  ,  il  pourra  y  avoii*  aussi  quelque  erreur  sur  la  longitude 
moyenne  du  soleil  indiquée  par  les  tables  pour  un  instant  donné , 
par  exemple  ,  po^u:  le  premier  janvier  à  minuit.  Cette  longitude 
moyenne,  que  les  astronomes  appellent  f  époque  y  est  aussi  un  des 
élémens  que  l'on  emploie  pour  le  calcul  des  observations  relatives 
à  un  autre  instant  donné  ^  car  on  part  de  là  pour  calculer  quelle 
fiera  ,  pour  ce  nouvel  instant  ,  la  longitude  moyenne  dn  soleil ,  et  à 
cet  effet ,  on  ajoute  à  r époque  le  moyen  mouvement  du  soleil ,  de- 
puis le  premier  janvier  à  minuit ,  jusqu*à  Tinstant  de  l'observation 
que  Ton  calcule.  Il  ne  peut  pas  y  avoir  d'erreur  «.dans  cette  rédu<nioii, 
parce  que  le  moyen  mouvement  est  parfaitement  bien  connu;  c'est 
donc  sur  la  longitude  moyenne  qui  sert  d'origiue  >  c^est-à-dire  ^  eue  . 
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minalîoas  astronomiques  où  Ton  a  réussi  à  obtenir  une; 
grande  ei^^ctîtuJe  ,  et  il  faut  convenir  ^qu'elle  seule  p(>ut< 
leur  donner  la  dernière  perfection.  Cette  méthode  serait 
également  applicable  aux  recherches  de  la  physique  et  de 


tépoque  ^    que   le   soupçon   doit   le    porter  ^  supposons    quMIe   ait^ 
besoin  d'être  augmentée  d'*un  nombre  s  de  secondes ,  en  •  sorte  que 
erreur  ^  exprimée  en  secondes ,  soit  +  z. 


Dl^ignons  aussi  par  -f*  x  rangmentation  qu^Il  faut  faire  à  la  Ion- 
gîiude  du  périf;éc,  et  par  "h  y  celle  quMl  fiut  faire  à  la  plus  grande- 
équation  du  centre  j  ces  corrections  étant  aussi  exprimées  en  se- 
coudes  comme  là  première  ^  et  calculons  réffet  qui  en  va  résulter- 
fur  la  Ibngitude  déduite  des  tables. 

Puisqu'un  accroissement  d^me  minute  sur  la  longitude  du  périgée  ,- 
Vi  produit    un    de    i'',88  sur  la  longitude  ,  x   secondes  donneront 

— »—  OU  X. 0,5 1 35,  car  ces  changemeas  étant  très-petits,   pen<« 
60 

Tent  ,   san*  erreur  sensible  ,   être  supposés  proportionnés  entre  eux. 

De  même ,  Faugmentation  y  de  la  pYus  grande  équation  donnera  y 
daaa  Texpression  de  la  longitude ,  la  correction  ^ 

ou— jr.o,    29691 


Et  comme  les  tables  ,  si  elles  étaient  par&itement  corrigées ,  de— 
Traiest  satisÊùre  aux  observations,  on  am-a* 

Longitude  observée  ^  longitude  calculée  -h  j:.o,5i33  —^.0,2959  -»-  z. . 

Or  ^  on  a  trouvé 

Longitude  obserrée  —  longitude  calculée  zz.Cm 
On-  aura  donc  Téquation 

C  =  *  4- or  .  0,3 133L—J'- •  0,^4969,, 
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la  chimie  ;  en  géndral ,  elle  peut  servir  loules  lés  fois  qu'il 
s'agit  de  repié.senter  un  grand  nombre  d'observations  par 
(les  formules  analytiques  dont  la  forme  est  donnée  :  maïs  , 


jxisqu  » 


cette  méthode 


iverscllemcnt   utile    i 


qui    serD    ime   équation    ite    condiliiin ,    < 
*,/■,  I. 

Si  C  jtait  connu  aiEO  On»  riglleot-  g^oni^lliqne  ,  (roia  édition 
ccmblBblca  sufUraicnt  pour  dëurmiDcr  ota  troïi  înconnltei.  Alak  lu 
FireurB  inéviiablea  dei  obserralions  exigent  qu'on  en  emploie  un  ptui 
grand  nombre.  On  les  combine  ,  comme  nont  l'avant  enseigna  âam 
le  texte ,  Je  manière  à  ea  tirer  trois  équations  oA  les  coefficietia 
Je  :r  ^  y  ^  z  aojeai  t^uceesûvemenc  aitifi  gi'anda  que  possible  compa- 
rativement à  ceui  des  autres  jneonnues.  Ces  trois  ^juaiiona 
résultantes  donncDI  les  Irais  inconnues  avec  d'autant  plus  d'exac- 
titude, qu'on  a  emplov*  un  plus  grand,  nombre  d'obwrvaliona. 
On  npporie  l«1in  laleiirs  an  milieu  de  l'iriierialle  que  lei  obser- 
vations comprennent,  ce  qui  suppose  qu'elles  ne  sont  pas  trop 
cloigiié^s    les     unes   des   autres  ,  et  que    le    moyen    mouvement  est 

transporter  les  longimdes  moyennes ,  depn 

9tit  tables,  jusqu'à  ceui  des  différentes  observations.  Dans  l'jtsl 
tuel  Je  l'astronomie ,  ces  aupiM)aiiÏ0nj  sont  plus  que  perniiwi  j 
ail  s'agissait  d'une  nouielle  pinni'tc  où  l'on  craîndiait  Je  les  adule 
on  introduirait ,  au  lieu  At    t ,  une  quantité  variabU 


^poi/ut 


n  étant  la 

écoulées  depuis  une  époque  liie  , 


it  annnrl ,  et  E  le  nombre  d'aatléea 
mats  arbitraire  que  l'on  prendrait 


£□  délerrainaot  les  valeurs  de  x,y,  £  puur  Jeiu  époques  éltn^ 
guéea ,  par  exemple,  vers  i;56,  par  les  observations  de  Bradiej  , 
rt  vers  1800  par  celles  de  Maskeline ,  on  verrï  li  les  moyens  meu- 


plus    grande 

I 


]uation  ,  supposés    dans   les    tables ,    s'accordent    : 
t  les  éqtialioas  de  condition ,  comme  nous  vcdoqs 


A 
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restée  entre  les  mains  des  savans ,  il  ne  paraît  pas  qu'on 
en  ait  jamais  parlé  avant  nous  dans  aucun  ouvrage  ëlë^ 
m  entai  re. 

On  peut  encore  combiner  les  équations  de  condition  ^' 
d'après  un  autre  principe  qui  a  été  employé  pour  la 
première  fois  par  M.  Legendre,  et  qu'il  a  nommé  le  prin- 
cipe des  moindres  éarrés.  Voici  en  quoi  il  consiste. 

Sî  l'on  cherchait  à  déterminer  la  position  d'un  point 
de  Pespace ,  et  que  plusieurs  observations  eus«:ent  donné 
pour  cette  position  diverses  valeurs  peu  diffé rentes  les 
unes  des  autres,  comment  détei minerait-on  la  position 
moyenne?  Ce  qui  se  présente  de  plus  simple  et  de  plus 
naturel ,  serait  de  chercher  une  position  qui  s'écartât  le 
fiioitis  possible,  dans  tous  les  sens,  des  positions  observées  ; 
c'est-à-dire  une  position  telle  que  la  somme  des  carrés 
de  ses  distances  aux  positions  observées  fût  la  plus  pe- 
tite possible.  Le  problème  est  absolument  pareil,  quand 
on  veut  combiner  plusieurs  observations  de  quelque  genre 
^ue  ce  soit.  Les  distances  des  points  sont  les  différences 
dès  résultats  particuliers  au  résultat  moyen.  Puisqu'il  est 


le  dire,  il  se  présente  quelquefois  un  cas  où  Fou  pourrait  èirm 
embarrassé.  C'est  celui  ou  deux  des  inconnues  auraient  dans  toutes 
les  équations  des  coeflficiens  de  même  signes  et  proportionnels  entre 
étdt.  AlOits  ,  en  effet ,  on  ne  pourrait  favoriser  une  de  ces  incon- 
nues aSns  faTOriser  aussi  Tautre.  Dans  cette  circonstance ,  il  n^j 
a  ^^à  ob&sidérer  Tensembie  de  ces  deux  termes  comriie  une  seule 
in^Mume  que  Ton  aura  soin  d^éliminer  j  puis  quand  les  autres 
inconnues  seront  déterminées  ,  on  mettra  leurs  valeurs  dans  les 
premières  équations  de  condition  ,  tout  y  sera  connu  alors,  excepta 
la  Somme  des  deux  termes  que  Ton  a  réunis  en  un  seul.  Cela  fait, 
on  partagera  la  somme  des  équauons  de  condition  en  deux  gi  oupcs  ,  à- 
pèiH-près  également ,  on  aura  ainsi  deux  équations  pour  déterminer 
^êqnt  terme  en  particulier. 
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impossible  de  les  anéanlir  toutes  ,  il  faut  choUir  le  vés^ 
sultat  moyen  ^  de  manière  que  la  somme  des  carrés  de 
ces  différences  soit  un  minimum. 

L'analyse  fournit  ^our  cela  une  règle  fort  simple* 
Pour  former  V équation  du  minimum  par  rapport  à  une 
des  inconnues ,  //  faut  multiplier  tous  les  termes  de  cha-» 
cune  des  équations  de  condition  par  le  coefficient  de  Vin^ 
connue  dans  cette  équation,  pris  avec  son  signe,  et  faire 
une  somme  de  tous  les  produits.  Si  Ton  effectue  cette 
opération  successivement  sur  chacune  des  inconnues,  on 
en  tirera  pour  chacune  d'elles  une  équation  différente. 
On  aura  donc  ainsi  autant  d'équations  que  d'inconnues^ 
et  ces  équations  seront  toutes  du  premier  degré.  On 
déterminera  donc  toutes  les  inconnues  par  le  procédé 
ordinaire  de  l'élimination. 

Cette  méthode  qui  consiste  en  quelque  sorte  à  prendre 
le  centre  de  gravité  des  observations  que  l'on  compare  ,  a 
cela  d'avantageux  qu'elle  conduit  d'une  manière  directe 
et  sans  aucun  tâtonnement  aux  équations  résultantes,  qui 
doivent  donner  les  plus  petites  valeurs  aux  inconnues  du 
problême.  M.  Laplace  est  parvenu  à  dt-montrer  par  la 
théorie  des  hasards ,  qu'elle  devient*  nécessaire  ,  dans  le 
cas  où  l'on  veut  prendre  le  milieu  entre  un  grand  nombre 
d'observations  d'un  même  résultat ,  obtenues  par  des 
moyens  différens,  par  exemple,  par  des  observations  au 
mural  et  au  cercle.  Dans  ce  cas,  elle  est  la  seule  que 
le  calcul  des  probabilités  permette  d'employer  pour  avois 
la  plus  grande  chance  possible  d'exactitude.  Son  emploi 
forcé  dans  cette  circonstance ,  et  la  sûreté  du  principe  sur 
.  lequel  elle  repose,  font  penser  qu'il  convient  de  l'employer 
dans  toutes  les  recherches  de  résultats  moyens  déduits^ 
d'un  grand  nombre  d'observations ,  et  qu'à  cet  égard  il 
faut   même  lui    doQncr  la  préférence  sur  la  méthode  ^ 
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de  Mayp.r  qui  a  été  jusqu'à  présent  la  seule  employée  par 
les  astronomes.  Malheureusement  elle  exige  beaucoup  plus 
de  calculs  numériques  pour  la  formation  des  équations  spé- 
cialement relatives  à  chaque  inconnue.  Mais  cet  inconvé- 
nient réel  ne  doit  pas  empêcher  d'en  faire  usage  dans  les 
recherches  délicates  où  l'on  aura  besoin  de  la  dernière 
exactitude  C^). 

Lorsqu'un    art ,   une    science  ou.  une  invention  quel- 


(*)  Comme  le  principe  des  moindres  carrés  peut  être  d'uue  ap- 
plication très-ulile  dans  bcaucotip  de  circonstances ,  je  Tais  donner  la 
démonstraiion  du  procédé  analytique  auquel  il  conduit  :  pour  cela , 
nomnaons  ^7  jr,  z,  etc.  ,  les  corrections  des  éléniens  qui  sont  les 
inconnues  du  problème  j  les  diverses  équations  de  condition  seront 
en  général  de  la  forme 

0  =r  a  +  bx  4-  c/"  4-  €/s  4-  ...  etc. , 

en  passant  dans  un  seul  membre  tous  les  termes  qui  les  composent ç 
4Z ,  6 ,  c  ,  d  ,  seront  des  coei&ciens  numériques  délermiués.  Si  toutes 
ces  équations  pouvaient  <;tre  satisûiites  exactement  par  les  valeurs  de 
x^jTj  z,  leurs  premiers  membres  se  réduiraient  à  zéro  comme  ils  lo 
doivent  ,  lorsqu^on  y  substituerait  pour  x  ^  jr,  z  ces  valeurs.  Mais 
comme  cette  condition  est  impossible  à  remplir,  vu  le  nombre  de» 
équations  qui  excède  celui  des  inconnues,  il  y  i-n  aura  toujours  un 
certain  nombre  qui  ne  seront  saibfaitcs  qu^à-peu-près ,  et  le  plus  sou- 
vent toutes  Seront  dans  ce  cas.  Ainsi,  en  représentant  par  E  ce  qui  ne 
se  détruit  point  après  la  substitution  de  x  ^  y^  z  ,  . , ,  JE  sera  Ter- 
reur que  les  corrections  ne  peuvent  anéantir  j  et  si  l'on  adopte  une 
notation  semblable  pour  toutes  les  équations  de  condition  employées  À 
Ui  détermination  de  x^  y,  Zj,  on  aura 

£  :=  a  +  bx  4-  cy  4-  É^s  4-  .  .  •  •  etc. , 
j& "  =  a  4-  ^'r  4-  c'y  +  d'z  4-  .  •  .  .  etc., 
jE'  ==  «  "4-  b"x  -\-  c'y  4-  à'z  4-  •  .  .  .  etc. , 

et  ainsi  de  suite  :  maintenant  la  somme  des  carrés  de  ces  erreurs  scr^ 
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itonque  est  arriva  presque  tout-^conp  an  plus  haut  èegei 
de  sa  perfection  ,  rien  n^est  plus  intéressant  que  d^ exami- 
ner les  causes  secrètes  qui  ont  amené  ces  progrès.  Pour 
l'astronomie  observatrice ,  ces  causes  peuvent  se  réduire 

^— —  — —  — —————»— —1^—^  Il  111  ■■  wr 

JE*  +  E"*  -4-  E"'*  -4-  etc. ,  et  en  la  représentant  par  S  on  aura 

«S  =  /  <H- ix -I- ry- -h  c& +, . .  J  *+ (a  +  i'x -4- cy -»- <f z -4- etc.)* -f«  etc., 

d'après  le  principe  des  moindres  carrés ,  les  valeurs  de  x  ^  jr ,  m 
doivent  être  choisies  de  manière  que  cette  somme  soit  la  plus  petit» 
possible.  Il  s^agit  ^  les  déterminer  de  manière  quo  cette  oonditioa 
soit  remplie. 

Pour  cela ,  supposons  le  problème  résolu,  et  admettons  qn'en  elifirfi 
st  j  jr^  z  aient  été  déterminées  de  manière  à  satisfaire  à  cettA  COB^ 
dition.  Il  fendra  qn^en  donnant  une  autre  valeur  à  une  de  cet  in- 
connues ,  à  r ,  par  exemple ,  to^utes  les  autres  restant  les  mêmes  ,  la 
somme  S  devienne  plus  grande  qu'elle  ne  Tétait  d^abord.  Expriniona 
cette  condition  amilvii'fuement.  Soit  x  +  jr'  la  nouvelle  valeur  de 
X  que  Fou  emploie  ^  en  la  substituant  au  lieu  de  x  dans  Pexpressioa 
préccdonte,  on  au^a  la  nouvelle  valeur  de  S  qui  en  résulte  et  quo 
je  repiésonterai   par   vV,   ce  sera 

J';=/ôx  H-aH-6x  +  cx"-4-...}»-t-{ôV-*-a-*-&'j7-*-cy-4-...J>-4.. . . . 

ou  en  dcveloppaot  les  carrés  compris  entre  les  parenthèses 

6"— iS'  =:  2 x'/ ^  (/i+  bx  +  c/*-4-...)-hi^'  («'-4-  ^'j:+  c'y  +...)  +  etc. \ 

-+■  x'»/  A»-*-  6'a  -t-  fc"«  -».  etc. }  . 

Pour  que  <5*'  surpasse  S ,  il  faut  que  la  somme  des  termes  du  second 
membre  soit  toujours  positive  quel  que  soit  x',  et  soit  qu^on  le 
prenne  positif  ou  négatif  ;  or ,  comme  Pnu  de  ces  termes  est  multi- 
plié par  x" ,  et  le  second  par  x'>,  si  Ton  prend  pour  x'  une  frac- 
tion moindre  que  l'unité  ,  le  second  terme  se  trouvera  plus  affeibli  que 
le  premier ,  parce  que  le  carré  d^une  fraction  moindre  que  Tunité 
est  toujours  plus  petit  que  cette  fraclion  elle-uième  j  et  comme  riea 
s''einpéche  de  prendre  x' aussi  petit  que  Ton  voudra,  il  s'ensuit  que^ 
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i  trois  principales ,  Textréme  perfection  des  instrumens  ^' 
la  détermination  des  résultats  particuliers  par  le  concours 
d^un  grand  nombre  d'observations  voisines  réduites  par  le 
calcul  aux  mêmes  circonstances  ,  enfin  l'emploi  des  équa-« 

quels  que  soient  les  coefficiens  numériques  a,  b^  c,  a\  ^'9  c',  et  les 
valeurs  des  inconnues  x ,  jr,  z]  on  peut  toujours  Êiii-e  en  sorte  que 
le  terme  affecté  de  x*  remporte  sur  le  terme  affecté  de  x'^  ^  alors 
le  signe  du  second  membre  dépendra  donc  absolument  de  cdw  de 
son  premier  terme.  Or,  quand  on  ca  sera  Tenu,  à  oe  point,  «i  Ton 
s'avise  de  changer  +  x'  en  —  x' ,  on  changera  donc  aussi  le  signe 
du  second  membre,  c'ejt-à-dine  ,  que  %W  était  positif  avec  +  x'  il 
deviendra  négatif  avec  —  x',  et  réciproquement.  Mais  par  une  co«« 
séquence  nécessaire,  il  y  aura  un  des  cas  où  S*  surpassera  S  y  et  m 
auitre  où  il  sera  moindre  q«e  S*  Ce  résultat  est  contraire  a  la  sojh 
position  que  S  est  un  minimum  ;  ainsi  pour  que  cette  supposition 
soit  vraie ,  il  faut  que  le  changement  de  signe  du  second  membre 
en  plus  et  en  moins  soit  impossible  ,  quelque  valeur  et  quelque 
ûgne  que  Ton  veuille  donner  à  x'.  Il  iCy  a  pour  cela  qu^un  moyen , 
c^est  de  rendre  nul  le  coefficient  de  x' ,  afin  de  faire  disparaître  ce 
terme  qui  seul  occasionne  le  changemeat  de  si^ne  qu^  Ton  veut 
éviter.   Pour  cela ,   il  faut  qu'on  ait 

cVstrà-dire ,  que  les  mcoanues  x,  ^,  z  doivent  être  déterminées  de 
manière  que  cette  condition  soit  venaplie ,  alors ,  en  effet  on  aura 

<$"  =  ^S'  +  x'*  (i*  +  b'*  ^  b'» . . .) 

* 

et  quelque  vaîeur  que  Ton  veinlle  donner  à  x"  ' ,  S'  sera  plus  grand 
que  «y. 

L'équation  à    laquellie  nous  venons   de  parvenir   peut   êt^  mise 
8OUS  la  forme  suivante   qui  est  plus  simple 

(i)  .  .  .  .    o  =fab  -h  xfb*  -^xf^^  ••"  ^f^^  -*■  etc.  , 
en   désignant  par  le  «igné  f  une  somme  de  produiu ,  telle  que 
/ab  :=iab  -h  ab'  H-  ...  etc.        fbc  =  5c  -♦-  b'c'  4-  . .  .  etc. 
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lions  de  condition  pour  la  correction  simultanée  *àe&  é\i^ 
mens,  en  ayant  égard  à  leur  dépendance  réciproque.  Cc^ 
trois  principes  de  perfectionnement  seront  également  ap^ 
plicables  à  toutes  les  sciences  d^)bserva tiens  dans  lesquelles 
on  parviendra  à  établir  ,  par  le  calcul  9  les  rapports  des 
faits  entre  eux. 


et  ainsi  de  suitp.  On  voit  que  cette  équation  en  x,  ^,  2,  se  d^ 
<luit  des  équations  de  condition  précisément  suiyant  les  règles  que 
nous  avons  indiquées  dans  le  texte. 

Nous  n^avous  considéré  qu^une  des  inconnues  ;  chacune  d^ellet , 
traitée  de  la  même  manière ,  conduirait  à  une  condition  analogue  ; 
nar  exemple ,  en  considérant  y  y  l»  condition  que  S  soit  ausn  na 
nunimum  relativement  à  cette  inconnue ,  exigerait  qu'ion  eût  entre 
Xy  y,  z  la  condition 

(a)  .  .  .  .     o^fûc-h  xfbc  +  xfc*  4-  z/c^/ -*- etc« 

de  même ,  la  condition  relative  à  z  serait 

(3)  .  .  .  .     o  =^fad  -h  3cfbd  -f*  yfcd  -4-  zfd*  -t-  etc. 

£n  appliquant  successivement  ce  principe  à  toutes  les  inconnues 
af ,  ^,  z ,  on  en  tirera  autant  d'équations  qu'il  y  a  d'inconnues ,  et 
par  l'éliuiination  on   pourra  déterminer  chacime  d'elles. 

Les  valeurs  de, x  ,  y  ^  z,  déterminées  de  cette  manière  seront  telles 
que  si  l'on  fait  quelque  changement  en  plus  ou  en  moins  à  une 
quelconque  d'entre  elles  ,  la  somme  de.s  carrés  des  erreurs  qui  eu  ré- 
sulteront sera  plus  grande  qu'elle  ne  Tétait  auparavant.  Ces  valeurs 
ainsi  déterminées  seront  donc  propres  à  repiéscnter  le  mieux  possible 
les  observations  puisqu  elles  donnent  le  systêm^^'erreurs  qui  s'en  écarM 
moins  que  ne  ferait  tout  autre  système. 
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CHAPITRE     XI. 

Construction  des  Tables  du  SoleiL 

111.  Les  élémens  de  l' ellipse  solaire  étant  bien  déter— 
tnînés ,  il  ne  reste  plus  qu'à  construire  ' les  tables,  c'est- 
ii-dire  à  calculer  d'avance  pour  chaque  jour  le  lieu  da 
.soleil.  L^analyse  fournit  pour  cela  des  méthodes  directes 
et  rigoureuses,  qui  font  connaître  la  valeur  du  rayon 
vecteur  et  de  la  longitude  en  fonction  du  tems  ,  à  partir 
tfune  époque  et  d'une  position  données. 

Il  n'est  pas  possible  d'exposer  ici  les  calculs  qui  con- 
duisent à  ces  valeurs  générales  ;  je  vais  seulement  donner 
une  idée  de  leur  forme  et  de  l'usage  qu'on  en  fait. 

Nouf  avons  reconnu  précédemment  que  le  mouvement 
jdu  soleil  peut  être  considéré  comme  composé  d'un  mou- 
vement circulaire  qui  en  fait  la  partie  principale ,  et  d'une 
correction  dépendante  de  l'excentricité. 

D'après  cela  ,  on  conçoit  que  l'expression  analytique 
^u  rayon  vecteur  doit  être  composée  de  deux  parties  ;  la 
première  constante  ,  et  égale  au  demi  grand  axe  de  l'el- 
lipse ,  ou  à  la  distance  moyenne  du  soleil  à  la  terre  ;  la 
seconde  variable  ,  et  représentant  les  accroissemens  ou 
les  diminutions  de  cette  distance  dans  les  divers  points  da 
l'orbite. 

De  même ,  l'expression  de  la  longitude  doit  contenir 
tme  partie  proportionnelle  au  tems,  et  relative  au  mou* 
yement  circulaire  :  c'est  la  longitude  poioyenne  ;  avec  une 


■ 

SoS                                         ASTDOKOMIE                                             ^H 

corr(.'cLion  dc'pentl.inlc  du  mouvement  ellipiiqiie,   et  4|^^H 

est  IVifiuiiuii  Uu  centre.                                                ^^H 

Ces  corrections  du  rayon  vecteur  et  de  h  iongtlaii^^^Ê 

■ont  périodiques;  et  se  renuuvellcut,  par  les  mêmes  degrés* 

à  chaque   révolu  tin  n' annuelle.    L'analyse   les    représente 

par  des  siiins   et  des  cosinus  d'angles,  qui  croissent  pro- 

porlionuellemeni  au  tcms.  En   effet,    ces  quantités  sont 

également  pi'riodiques  ;    car  le  sinus  d'un  angle,  d'abord 

nul,  quand  l'angle  est  nul ,  croît  ensuite  jusqu'à  lOO",  où 

Jl  atteint  son  maximum  ;  de  là  ,  décroît  de  même  juftr- 

iqu'à  2ou°  ;  ou  il   devient   mil    de  nouveau,   puis  passe 

au-dessous  dn  diamètre,  où  il  reprend  successivement  tes 

mêmes  valeurs,  en  sens  contraire.   Les  cosinus   ont  un? 

marche  analogue.  Ces  quantités  sont  dutic  propres  à  reprc^ 

eenter  dts  valeurs  périodiques,  et  la  théorie  de  rattractioq 

3  fait  voir  qy'cn  effi'l  l'on  peut  eïpriraer  de  cette  manière 

ïoutes  les  inégalités  des  mouvemens  célestes.  L'cïpérienc* 

seule    aurait  conduit   au    même   résultat,  mais  par  une 

voie  plus  lente  ;  car  M.  Lagrange  a  prouvé  que  si  plusieurs 

quantités  se  suivent  dans  une  marche  régulière  ,  'on  peut 

les  observations  soient  tout-à-fait  exactes,    on  du  moins 

qu'elles  ne  comportent  qiie  de  très-petites  erreurs  (*).  La 

ihéoric  dn  mouvement  elliptique  fournit  donc  [e  moyen 

«le  prévenir,  en  cela  ,  les  observations,  et  d'anticiper  sur  Is 

1 

suite  des  tems. 

'          Enfin ,   comme  les  corrections  du  mouvement  circu- 

laire  du  soleil   sont  touti;s    fort   petites,  puisqu'elles   dé" 

pendent   de   l'encentricité  ,    l'analyse  les   donne  en  série. 

ta 

c'est-à-dire  ,    qu'elles   sont   exprimées    par   une    suite    de 

f)  MénioirM  de  l'Acïdémie,  pour   177a ,  pug.  5i3.                      ,  ^^H 
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termes ,  ordonués  suivant  les  puissances  de  TexcenlriciU  y 
et  par  conséquent  de  plus  en  plus  petits.  Ces  ibpffiviiÊ^^ 
fondées  sur  la  théorie  de  PattracticH  uEÛvcuFselle  ,  &i^% 
démontrées  dans  le  premier  vpb^i^e  da  U  JMLécafiiijae  cén 
leste.  Nous  ne  pouvons  que  renvoyer  à  ce  grand  oiivragj^ 

Les  valeurs  absolues  du  rayon  vecteur  et  de  laf  lon- 
gitude dépendent  des  élémens  de  Tellipse  ,  et  comme  cûi 
-élémens  changent  peu-à-peu  avec  le  tems ,  en' rajson  des 
inégalités  séculaires,  les  tables  construites  sur  feins  vat» 
leurs  actuelles  ne  pourraient  servir  que  pendant  un  tenu 
assez  court.  Pour  éviter  cet  inconvénient,  on  a  joint  amc 
tal>les  les  corrections  que  la  variabilité  des  élémens  deit^y 
introduire  à  la  longue  ,  et  de  cette  manière  elles  peuveiït 
«'étendre  à  un  grand  nombre  de  siècles  avant  et  après 
l'époqtTe  pour  laquelle  elles  sont  calculées. 

112.  £n  comparant  les  résultats  de  ces  tables  avec  de 
longues  suites  d^observations  très-exactes,  on  a  reconnu 
que  le  mouvement  elliptique  du  soleil  ne  .suflfit  pas  tout- 
à-fait  pour  les  représenter.  On  a  découvert  ainsi  dans  ce 
mouvement  de  petites  inégalités  que  l'on  n'avait  pas  apper- 
çues  d'abord.  Ce  sont  les  perturbations.  La  théorie  de 
l'attraction  en  a  fait  connaître  les  lois  et  même  a  donné  la 
grandeur  de  quelques-unes.  On  a  calculé  les  valeurs  des 
autres  par  la  méthode  des  équations  die  condition  ,  et -on 
joint  ces  résultats  aux  tables,  comme  autant  de  corrections 
à  faire  au  mouvement  elliptique. 

11 3.  On  a  donc  ainsi  toutes  les  données,  et  toutes  les 
formules  nécessaires  pour  calculer  la  position  actuelle 
du  soleil  dans  son  orbite  à  un  instant  quelconque  donné. 
11  ne  reste  plus  qu'à  réduire  ces  calculs  en  tables,  qui 
permettent  de  1cs  exécuter  facilement.  C'est  ce  qui  peut 
se  faire  de  plusieurs  manières  plus  pu  moins  commodes  ; 

2.  i4 
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mais  Peypérience  a  donné  sur  cela  ries  règles  dont  ôil 
i^écarte  peu.  Ainsi,  pour  compléter  les  notions  prëcé« 
dentés,  il  ne  me  reste  plus  qii^à  faire  connaître  en  pea 
de  'mots  la  construction  de  ces  tables  et  la  manière  d'eu 
'  feire  usage. 

Leur  principe  fondamental  cons'ste  à  présenter  d^abord 
les  valeurs  moyennes  des  principaux  élémens  toutes  caW 
culées  pour  le  commencement  de  chaque  année  ^ .  et  à 
donner  <ensuile  les  uioyens  d'e.i  déduire  pour  un  aqtre 
instant  quelconque  les  nouvelles  valeurs ,  soient  vraies 
•oient  moyennes ,  de  ces  élemens.  Dans  tous  ces  calculs  ^ 
la|iremicre  chose  à  connaître,  c^est  la  longitude  moyenne 
du  soleil ,  et  celle  de  son  périgée  ou  de  son  apogée  pour 
riastaul  qui  sert  d^origine  aux  tables.  Car  de  là  OA 
peut  conclure  les  valeurs  de  ces  quantités  pour  nn  ins- 
tant quelconque,  et  par  suite,  en  vertu  des  lois  du  mou- 
vement elliptique,  on  peut  calculer  Tanomalie,  TcquatioA 
du  contre,  la  longitude ,  Tascension  droite  et  la  déclinaison 
du  soleil.  Aussi  la  longitude  moyenne  et  la  position  du  pé- 
rigée on  de  l'apogée  pour  rorigine  de  chaque  année,  sont* 
elles  les  premières  données  qne  les  tables  présentent,  et 
ces  valeurs  initiales  s'appellent  Vépoçue  des  tables  astro^ 
nomiques, 

114.  Dam  les  tables  publiées  par  le  Bureau  des  lon- 
gitudes de  France  ,  01?  a  pris  pour  origine  le  i*'.  janvier 
de  cha(|nc  année  ,  à  minuit  moyen  au  méridien  moyen  de 
Paris.    Et  les    époques  sont   calculées  pour  cet  instant. 

Mais  dans  lès  anciennes  tables  astronomiques  ,  où  l'on 
s'embarrassait  peu  àc  se  conformer  à  l'usage  civil  ,  l'ori- 
gine est  différente  selon  les  années.  C'est  le  3i  décembre 
À  midi,  t»*ms  moyt*n  ,  pour  les  années  communes,  et  le 
X*^  janvier  à  midi ,  lems  moyen  pour  les  années  bis- 
sextiles. Cette    différence  a  été  introduite  pour  pouvoir 
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ItSinsporter   facilement    d'une    année  à  Pautre    les  lieux 
moyens  calculés  pour  les  diffcrens  jours  de  chaque  mois. 
îin  effet,  supposons-les   calculés  pour  une  année    com- 
mune, et  qu'on  veuille  les  transporter  à  une  année  bissex- 
tile, pour  laquelle  on  ait  conservé   la   même  époque  du 
3i   décembre.   Il  n'y  aura  rien  à   changer  dans   les  deux 
premiers  mois  ,  parce  que  les  lieux  moyens  du  soleil  rede- 
viennent les  mêmes,  aux  mêmes  jours,  après  une  année. 
Mais  à  la  fin  de  février  de  Tannée  bissextile,  on  devra  ajou- 
ter le  mouvement  pour  un  jour,  à  cause  du  jour  intercalaire 
qui  se  place  à  cette  époque.  La  longitude  du  soleil  se  trou- 
vera donc  augmentée    de    cette   quantité,   et  cette    aug^ 
meqtation  se  perpétuant  jusqu'à  la  fin  de  l'année,  il  faudra 
pour  employer  les  résultats  des  années  précédentes ,   les 
avancer  tous,  d'un  jour,   pendant  les  dix  derniers  mois. 
Au   lieu   de  cela ,  si  l'on  prend  le  premier  janvier  pour 
l'époque  de   l'année   bissextile  ,    les  mouvemens  moyens 
de  l'année  précédente   seront  trop  forts  d'un    jour  pen- 
dant  les  deux  premiers  mois ,  et  il   faudra  les   diminuer 
de   cette  quantité  pour  les  adapter  à   l'année  bissextile  ; 
mais  à  la  fin  de  février,   l'addition  du  jour  intercalaire 
supplée  à  ce  retard ,  et  l'on  est  d'accord  pour  le  reste  de 
l'année.  Celte   différence  d'époques    est  donc   utile  pour 
simplifier  le  transport  des  tables  d'une  année  à  l'autre.  C'est 
pourquoi  on  l'avait  généralement  adoptée.  Mais  le  Bureau 
des  longitudes  a  considéré  qu'il  est  plus  avantageux  encore 
de  rendre  tous  les  calculs  uniformes.  On  obtenait  cet  avan- 
tage en  plaçant  toujours  l'époque  au   commencement  de 
l'année,   et  c'est  ce  qu'on  a  fait  dans  les  nouvelles  tables. 
Il    en   résulte   une  colonne  pour   les  années  communes, 
une   pour  les  années   bissextiles  ;   cela  n'a  aucun  incon*! 
vénient. 

Comme  l'instant  où  l'on  compte  midi  n'est  pas  le  même 
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dans  les  pays  qui  n^ont  pas  la  même  longitude  ,  il  fallait  f 
pour  lier  les  observations  entre  elles ,  convenir  d^ une  époque 
commune  ,  qui  fjàx  fixée  par  un  phénomène  astronomique 
instantané,  et  qui  servit  partout  d^origine  au  tems  moyen* 
On  a  choisi  pour  cela,  comme  nous  Pavons  dit  plus  haut, 
rinstant  du  passage  du  soleil  au  périgée  ou  à  Papogëe 
de  son  orbite.  C^cst  Tapogée  que  Ton  emploie  dans  les^ 
anciennes  tables  qui  sont  encore  les  plus  communes  ;  c'est 
pourquoi ,  nous  prendrons  ce  cas   pour  exemple. 

II 5.  Lorsque  Tinstant  du  passage  du  soleil  à  Tapogëe 
«st  connu,  ainsi  que  sa  longitude  comptée  de  l'éqni^ 
jOQxe  moyen  pour  le  même  instant,  on  ajoute  à  cette 
A  longitude  moyenne  le  moyen  mouvement  du  soleil, 
jusqu^au  3i  décembre  ou  an  i*^^.  janvier  à  midi,  et  Toq 
a  la  longitude  moyenne  du  soleil  peur  cette  époque , 
ou  V époque  des  tables.  En  effet ,  lorsque  le  soleil  est  apogée 
ou  périgée  ,  son  lieu  vrai  dans  Tellipse  ,  coïncide  avec  son 
lieu  moyen ,  et  la  longitude  vraie  est  la  même  que  la  longi- 
tude moyenne. 

£n  ajoutant,  jour  par  jour,  à  ce  résultat  le  moyen 
mouvement  diurne  du  soleil,  on  aura  la  longitude  moyenne 
à  midi  pour  tous  les  jours  de  Tannét:. 

ii6.  Par  exemple ,  suivant  les  observations  de  M.  Mas- 
keline,  calculées  par  M.  Delambre,  le  soleil  a  passé  à  son 
apogée  le  3o  juin  1780  à  o*,^o'.24^,  tems  moyen  à 
Paris  (*).  Sa  longitude  exprimée  en  degrés  sexagésimaux, 


(*)  J*emploie  ici  les  aDcieunes  divisions  du  cercle  et  du  jour,  {Murce 
qu'elles  sont  encore  employées  dans  toutes  les  tables  astronomiques 
dont  cet  article  suppose  Tutiage^  ainsi  les  heures  y  sont  comptées  k 
partir  de  midi.  Quant  aux  données  dont  fai  fait  usage,  on  peut 
aisément  les  déduire  de  celles  que  j^ai  rapportées  plus  haut  relative- 
ment au  périi^ée.  Vti  dit  que  d'^pecs  les  observations  de  M.  Mask«- 
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et  rapportée   à  Tëquinoxc    moyen ,    était    alors   égale   à 

9g*8'5S'',8.    Celait    donc  en   même    tcms  sa    longitude 

moyenne. 

Depuis  cet  instant  jusqu^au  3i  décembre   1780  h  midi 

moyen,  il  s'est  écoulé  i83^23^39'36";  qui ,  à  raison  de  36o* 

36oo.i83,q85833 

pour  une  année  tropique  ,  donnent -—= — ,  '■.,. , 

*^  r  1      ^  3bi>,  242064 

on  181^20' 4^'S4  pour  l'accroissement  de  la  longitude 
moyenne  dans  cet  intervalle. 

Ajoutant  ce  résultat  au  précédent,  on  a  280*^29^38^^2. 

C^est  répoque  des  anciennes  tables  du  soleil  pour 
Tannée  1781  , 

L'apogée  s'est  déplocé  dans  cet  intervalle  d'une  quan- 

.  ,  ,    ,    ,    6i'',Q.  i83, q83833        _  „      ..  ^ 

titc  ettale  a  —= ^ ou  3i  ",2.  Il  laut  aioutcr  ce 

®  365,242264  '  ' 


Hne  et  les  calculs  de  M.  Dclamhre ,  le  soleil  avatt  passé  au  périgëe  le 
^  d^mbre  1 780  à  6^,44^^  ^^  tcms  moyen  dëclmal  compté  de  midi  au 
méridien  de  Paris ,  et  que  sa  longitude ,  relativement  h  Téquinoxc 
moyen,  était  alors  5100,17491  de  la  division  décimale.  Puisque  la 
longitude  du  périgée  augmente  animellement  de  o<),o  19 10668  ,  elle  a 
dû  augmenter  en  une  demi -année  de  la  moitié  de  cette  quantité, 
ou  de  o/>09553.  Retranchant  cette  variation  de  la  longitude  du  pé- 
rigée le  29  décembre  ,  on  aura  la  longitude  qu^il  a  du  avoir  six 
mois  auparavant  ^  ce  sera  Sio'^fiGSSS;  par  conséquent,  la  longitude  de 
Tapogée  à  la  même  époque  aura  pour  valeur  1 1  o^,  1 6536  ou  99'* .  8^ .  5  5' .  8 
en  mesures  seugésimales.  C'est  la  valeur  que  nous  avons  adoptée  pour 
la  longitude  de  Tapogée ,  le  3o  juin  1 780. 

Qnaut  à  Tépoque  précise  où  le  soleil  a  passé  ]}ar  ce  points  on 
Tobtiendra  de  même  en  partant  de  Tépoque  de  son  passage  au  périgén 
le  S19  décembre  1780,  à  6*}/4^{02  de  tems  moyen  an  méridien  d» 
Paris  {  car  il  suffit  d'ôter  de  cette  époque  une  demi-révolution  ano- 
raalistiqiie^,  c'est-à-dire,  i8ai ,629855;  et  on  trouve,  pour  différence , 
le  3o  iuiu  àoi,oi4i65*  ou  o'^.ao'.a5''.8()  en  metiurès  sexagésinudes  , 
f  omme   nous  l'arou:»  adopté. 
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résultat  à  la  longitude  de  Tapogée  au  3o  juin  1780.  On 
aura  ainsi  99*9'27'^  9  pour  cette  longitude.  Cette  quan- 
tité se  trouve  ainsi  toute  calculée  dans  les  tables. 

117.  Quand  on  connaît  Tépoque  pour  une  année,  3 
est  facile  de  l'obtenir  pour  l'année  suivante.  11  suffit  d'a- 
jouter le  moyen  mouvement  du  soleil  pour  365  joars, 
si  l'année  à  laquelle  on  veut  transporter  l'époque  est  une 
année  commune ,  et  pour  366 ,  s'il  s'agit  d'une  bbsextile. 
Dans  le  premier  cas,  c'est  359**45' 40^74»  ^^i"^*  le  second, 
c'est  36o'*44'4^"»4'  ^^  rejetant  du  résultat  les  circoitfé- 
rence  entières,  la  somme  est  l'époque  cherchée  (*y  On 
trouve  ces  époques  toutes  calculées  dans  les  tables ,  pouf 
un  grand  nombre  d'années  d'avance. 

118.  Supposons  maintenant  que  l'on  demande  le  lien 
elliptique  du  soleil  pour  le  28  janvier  1781  à  midi,  tems 
moyen  à  Paris.   L'intervalle  de  cet  instant  à  l'époque  est 

S.S  jours,  qui  donnent  Tr-r? — ; — rn*  o^»*  ^7**  ^^'  S^'^>  ^ 
'■  060,242:^04 

Pour  l'accroissement  de   la   longitude 
moyenne. 

Ajoutons  la    longitude   de   l'époque  , 

qui  est 280"  29'  38^,  2. 

»■  II..  ,  ,t  m 

('*)  Cela  se  voit  tout  de  suite  en  se  rappelant  que  le  mouvement 
séculaire  du  soleil  ,  c'est-à-dire  son  mouvement  pour  100  années 
juliennes  de  365  ,25,  est  égal  à  loo  circonférences  4-  45'.  45"  sex.  j 
car,  en  prenant  la ceniicnie  partie  de  cette  quantité,  on  a  36o<*.o'.27".45 
pour  le  mouvement  du  soleil  en  365i,25  ;  d'où  ,  retranchant  \i( .fyf 
pour  le  mouvement  en  \  de  jour,  à  raison  de  59. S"  en  un  jour 
entier  ,  il  reste  359''.4^  •4o''4  poui'  1^  mouvement  en  365  jours 
comme  nous  l'avons  adopté.  En  ajoutant  Sq'.S",  on  aura  le  mouve- 
ment pour  un  jour  de  plus,  c'est-à-dire  poui*  366  jours  j  ce  scr* 
36oo.44'.4'^' -4  j  comme  nous  l'avons  employé. 
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On  a  la  longltade  moyfnne  du  soleil 

pour  r instant  demandé ,  égale  à.  .  »       3o8^    5'  3i^,  4* 

Venons  maintenant  aux  inégalités. 
La  longitude  de   Tapogée  à  Tépoque 

éuit 99*    9'  ^7^»  °* 

Son  mouvement  pour  28  jours  est.  •  .  4^'',  8* 

Longitude  de  Tapogée  à  Pinstant  de- 
mandé         99*    9'  3i^,  8, 

SI  l'on  retranche  ce  résultat  de  la 
longitude  moyenne,  on  aura  la  dis- 
tance moyenne  du  soleil  à  Papogée 
de  son  orbite ,  c'est-à-dire ,  Fano- 
malie  qni  aurait  lieu  si  son  mouve- 
ment eût  été  uniforme.  C'est  ce  que 
l'on  nomme  Vanomalie  moyenne  ,- 
comptée  de  l'apogée,  elle  est  de  •  •       ao8'  55'  Sg^,  6» 

Quand  on  connaît  cette  quantité,  les 
tables  donnent  Téquation  du  centre 
qui  y  correspond  ;  elle  est  de  ...  .  56'  53^,  7* 

Comme  elle  est  additive  dans  cette 
partie  de  l'orbite ,  il  faut  l'aputcr  à 
la  longitude  moyenne  calculée  pour 
le  2.S  janvier  à  midi ,  on  aura  ainsi.  •      3o9*    2'  25^,  x. 

C'est  le  lieu  elliptique  du  soleil  à  cette  époque.  En 
y  ajoutant  les  perturbations  ,  la  nutation  et  l'aberration, 
qui  sont  données  par  les  tables  pour  chaque  position  de 
l'astre  ,  on  aura  la  longitude  vraie  ,  ou  le  lieu  ap{>a-» 
rent  du  soleil.  C^ette  longitude  étant  trouvée,  on  en  peut 
déduire  aisément  par  le  calcul  l'ascension  droite  et  la: 
déclinaison ,   l'obliquité  de  l'édiptique  étant  connue.  Les 
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tables  donnent  encore  pour  le  même  instant  le  Fayen 
vectei>lr  du  soleil ,  ou  sa  distance  vraie  à  la  terre  exprimée 
en  parties  de  sa  distance  moyenne  ,  et  par  suite  elle  font 
connaître  sa  parallaxe  horisontale  et  son  diamètre  apparent 
qui  sont  Tun  et  Pautre  réciproques  à  la  distance.  Tous  les 
élémens  du  lieu  vrai  de  cet  astre  sont  ainsi  parfaitement 
déterminés. 

I  jQ.  Si  Ton  employait  les  nouvelles  tables  du  soleil  de 
jVl.  Delambre  ,  le  calcul  ne  serait  pas  plus  difficile.  Seule- 
ment comme  les  anomalies  y  sont  comptées  à  partir  àvL 
périgée ,  c^est  le  lieu  du  périgée  qui  sert  d^ époque  avec 
la  longitude  moyenne  ;  et  ces  élémens  sont  toujours  cal- 
culés pour  le  I^^  janvier  à  midi  moyen  |  comme  nous 
Tavons  dit  plus  haut. 


PHYSIQUE.  217 


CHAPITRE    XIL 

Sur  VJnégalUé  des  jours  solaires  et  sur  l'équa-^ 
tien  du  tems.  Conversion  du  tems  vrai  en 
tenis  moyen  ou  en  tems  sjdéral,  et  réci- 
proquement. 

120.  Maintenant  que  nous  connaissons,  avec  exactî-^ 
tude  ,  la  marche  du  soleil  et  les  dimensions  de  son  orbite  , 
îl  doit  être  possible  de  calculer  Tare  qu'il  décrit,  paral- 
lèlement à  Péquateur ,  dans  chaque  jour  de  Tannée.  Si 
ces  arcs  diurnes  étaient  égaux  entre  eux  ,  la  durée  des 
Jours  solaires  serait  constante;  mais  ils  sont  inégaux^ 
et  voilà   pourquoi  les   jours    solaires  varient. 

Pour  comprendre  nettement  le  principe  et  les  lois  de 
ces  inégalités  ,  faisons  abstraction  de  la  nutation  ,  et  sup- 
posons réquateur  et  l'écliptique  immobiles.  Par  le  pôle 
de.  l'équateur  ,  imaginons  deux  méridiens  ,  menés  aux 
deux  extrémités  de  l'arc  de  l'écliptique  que  le  soleil  dé- 
crit dans  un  jour  sydéral.  L'arc  de  l'équateur  qife  ces 
méridiens  interceptent ,  représentera  ,  pour  cette  époque^ 
la  différence  du  jour  sydéral  au  jour  solaire  ;  car  lorsque 
la  rotation  de  la  sphère  céleste  est  terminée ,  il  faut 
encore  que  ce  petit  arc  de  l'équateur  traverse  le  plan 
"du  méridien  ,  avant  que  le  soleil  y  passe.  Or ,  il  est 
facile  de  voir  que  ces  arcs  diurnes  ne  sont  pas  de  même 
longueur  dans  les  différens  tems  de  l'année. 

D'abord  on  conçoit   qu'ils  doivent  varier  par  le  seul 
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effet  des  înégalitcs  du  mouvement  propre  du  soleil  dans 
fon  orbite  ;  mais  ce  n^est  pas  là  l'unique  cawie  qui  le» 
rend  inégaux.  Ils  le  seraient  encore ,  ni^me  quand  It 
soleil  parcourrait  récliplique  d'un  mouvement  uniforme, 
en  y  décrivant  chaque  jour  des  arcs  égaux.  En  effet,  à 
cause  de  l'obliquité  de  l'écliplique ,  ces  arcs  prennent 
successivement  diverses  inclinaisons  ,  par  rapport  à  l'é- 
qualeur.  Dans  le  lems  des  éqninoxes,  ils  co'::pent  ce  plan 
sous  tm  angle  égal  à  l'obliquité  de  Técliptique,  parce  que 
leur  direction  est  alors  perpendiculaire  à  la  ligne  des 
éqninoxes,  qui  est  la  commune  section  de  l'écliplique  et 
de  l'équatenr.  Au  contraire,  dans  le  tems  des  soUtices  ^ 
ils  deviennent  parallèles  à  celte  même  droite.  Les  méri- 
diens menés  par  les  extrémités  des  arcs  diurnes ,  près  du 
solstice  ,  sont  donc  plus  écarlés  qu'ils  ne  le  seraient,  s^ib 
comprenaient  le  même  arc  de  l'écliptique  ,  près  des 
éqninoxes  ;  et  comme  l'écart  de  ces  méridiens  mesure  , 
sur  réqnaleur  ,  les  retards  successifs  du  soleil ,  ces  retards 
sont  inégaux  et  plus  petits  dans  les  équinoxes  que  dans 
les  solstices  (*). 

Les  variations  journalières  du  mouvement   du   soleil  f. 


(*)  Lorscju'on  rapporle  les  arcs  de  l'ediptiqtie  au  plan  de  1%'qiiateurj 
en  nieiiam  d(S  iiinidûns,  par  leurs  extrémités,  on  trouve  qne  les 
arcs  de  1'  quateiir  q  'i  leur  corrf'spondiiit  sont  inégaux,  et  plus  grands 
ou  plus  peiitf,  6iii\ant  leur  posiiion.  On  peut  faviienrient  U'ouver  par 
le  <a!cul  la  mesure  e>acte  de  celte  différence^  Si'i',  ccnime  dans  la//^.  3^ 
C  le  c«  nue  de  la  terre  ,  £y  ^  récliptique  ,,  /:'(>'  Q"  Té.inatcur  ,  CP 
son  axe  qui  lui  est  {  erpt  ndicniaire  :  ;  lors  Ilc  ^era  la  ii^'ue  des  équiuuxes  y 
et  si  /'J  /  est  Taie  déiiil  dans  un  jour  sur  récli])ljqne  par  le  soit  il  y 
à  partir  du  point  A',  le  uiéiidien  PtS*Q*  délerniin» ra  Tare  E(y 
de  Téquateur,  qui  fait  à  cette  «poque,  la  différeitce  du  j(>ur  aslro^ 
DOmique  au  jour  sidéral.  D''aprcs  cette  construction  ,  le  triangle  spké* 
rique  jEà'Q'  liera  recupgie  en  Q\  et  en  lîonimaut  «  rol^lii^uiié  dit 
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dans  son  orbite  ,   sont   une  autre  cause  dUnégalité  ;   car 
elles  augmentent  ou   diminuent  les  arcs  diurnes  que  le 

r«cliptique ,  ou  aura,  diaprés  les  règles  de  la  trigODOmétrie  sphériquey 

tang  EQ*  =  co»  tt  .  tang  ES\ 

XjC  cosinus  d'un  angle  étant  toujours  moindre  que  Tunité ,  tang  EQ 
sera    moindre    que     tang  ES^  ;    par    conséquent,   Tare  diurne  EQ' 
intercepté   sur  Féquateur  ,  sera  plus  petit  que  Tare  E*^'   décrit  sur 
récliptiqiie. 

Cette  relation  subsistera  également  pour  tous  les  arcs  de  Téclip- 
tique  et  de  Féquaieur,  comptés  de  la  même  manière,  à  partir  de 
Téquinoxe ,  en  sorte  que  le  soleil  étant ,  par  exemple  ,  en  S'\  on 
aura  encore 

tang  EQ''  =  cos  •"  tang  ES". 

Si  S  est  le  lieu  du  solstice,  les  arcs  ES ,  EQ  sont  égaux  entrt 
eux,  et  à  ioo<>.  Ainsi,  puisque  EQ'  est  moindre  que  ES'\  il  faut,  par 
compensation,  que  Q"Q  soit  plus  grand  que  S"  S  y  c'est-à-dire, 
que  l'arc  intercepté  sur  l'équateur  par  les  méridiens  PS"Qt\  PSQ  ^ 
«oit  plus  grand   que  Tare  de  l'écliptique  qui  y  correspond. 

On  peut  aisément  calculer  leur  difierenoe,  car  6"*S':=  loo®  — JEo"^ 
Q"Q  =  100°  — J^Q" '-i  pai'  conséquent, 

tans  ES"  = 


^  tang  SS* 

tang  EQ'  = 


tang  QQ' 
Ces  -valeurs ,  substituées  dans  Féquation  précédente ,  donneront 

tang  S"S  =  cos  »    tang  Q'Q 

c'est-à-dire  ,  que  le  rapport  des  arcs  diurnes  qui  se  correspondent 
Kur  l'équateur  et  sur  l'écliptique  au  solstice,  est  inverse  de  ce  qu'il 
est  à  Téquinoxc.  Ainsi,  en  supposant  que  l'arc  diuiiie  décrit  par  le 
soleil  sur  l'écliptique ,  fut  toujours  le  même,  les  arcs  correspondans 
de  l'équateur  seraient  inégaux,  plus  grands  que  l'arc  de  Pécliptique 
dans  les  soisticc:> ,  moindres  dans  les  équinoxes. 
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soleil  décrit  sur  Tccliptique  ,  ce  qui  change  encore  Técart 
des  méridiens ,  et  la  longueur  des  arcs  de  Tëquateur ,  qui 
sont  compris  entre  eux. 

121.  On  voit  donc  que  Tinëgalité  des  jours  solaires  est 
due  à  deux  causes  distinctes ,  Tobliquilé  de  Pëcliptique  et 
l'inégalité  du  mouvement  propre  du  soleil.  Ces  deux 
causes  ont  chacune  leur  action  à  part,  de  sorte  qu'il  fau- 
drait les  détruire  toutes  deux,  pour  que  les  jours  solaires 
devinssent  égaux  ;  c'est-à-dire,  qu'il  faudrait  que  le  mou-i 
vement  du  soleil,  dans  son  orbite,  devînt  uniforme ,  et 
que  le  plan  de  Técliptique  coïncidât  avec  l'équateur.  Or, 
on  démontre ,  par  la  théorie  de  l'attraction ,  que  cela 
n'arrivera  jamais  ,  du  moins  en  vertu  des  causes  perma- 
nentes qui  agissent  sur  le  système  du  monde. 

122.  D'après  la  discussion  que  nous  venons  d'établir , 
on  voit  que ,  pour  calculer  les  inégalités  des  jours  solaires^ 
il  faut  calculer  les  arcs  que  le  soleil  décrit  chaque  jour 
sur  l'éclipliquc,  en  vertu  de  son  mouvement  vrai  en 
longitude;  projeter  ces  arcs  sur  l'équateur  ,  par  des  méri- 
diens ,  et  prendre  les  différences  successives  des  angles 
horaires  compris  entre  eux. 

123.  Ce  sont  ces  inéojalltés  inévitables  du  mouvement 
du  soleil  en  ascension  droite ,  qui  ont  empêché  les  as- 
tronomes de  s'en  servir  pour  la  mesure  du  lems  ,  dans 
leurs  tables  et  dans  leurs  observations.  Car  ces  perpé- 
tuelles variétés  ,  dont  il  aurait  fallu  tenir  compte  ,  au- 
raient excessivement  multiplié  les  calculs  ,  sans  aucune 
utilité.  Cet  inconvénient  n'a  point  lieu  dans  l'usage  civil , 
où  l'on  n'a  pas  besoin  d'une  si  grande  exactitude,  et 
aussi  l'on  y  mesure  le  tems  par  le  mouvement  vrai  du 
soleil,  que  l'on  emploie  comme  uniforme,  en  nég^ligeant 
ses  inégalités  qui  ne  sont  d'aucune  importance  pour  cet 
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usage.  Cette  manière  d^agir  est  d^autant  plus  raisonnable 
que  toute  la  distribution  des  travaux  de  la  société ,  est 
en  rapport  avec  le  mouvement  vrai  du  soleil ,  et  non  pas 
avec  son  mouvement  moyen. 

Mais  pour  les  astronomes,  auxquels  Funiformitc  était 
indispensable  pour  obtenir  de  la  simplicité  dans  leurs  cal- 
culs ,  l'usage  civil  n'était  point  praticable.  D'un  autre 
côte ,  la  nécessité  de  dater  leurs  observations  et  d'en  re- 
trouver facilement  les  époques  approchées ,  kur  pres- 
crivait de  ne  point  s'éloigner  trop  de  l'usage  civil  qui 
remplissait  parfaitement  ces  conditions.  C'est  pourquoi 
ils  ont  adopté  pour  mesure  du  tems ,  le  mouvement 
moyçn  du  soleil ,  et  ils  ont  placé  l'origine  de  leur 
période  de  manière  que  le  tems  solaire  moyen  ne  fit 
qu'osciller  autour  du  tems  solaire  vrai  ,  sans  jamais 
{beaucoup  s'en  écarter.  C'est  en  effet  ce  qui  résulte  de 
la  détermination  du  tems  moyen  ,  telle  que  nous  l'avons 
expliquée  plus  haut  ;  mais  on  comprendra  mieux  cette 
conséquence ,  en  représentant  les  conventions  que  nous 
avons  faites  alors ,  au  moyen  d'une  construction  géomé- 
trique qui  les  rend  sensibles  Pour  cela  ,  il  faut  d'abord 
dépouiller  le  soleil  vrai  des  perturbations  qui  l'affectent, 
afin  de  le  ramener  au  mouvement  elliptique  ,  sans  quoi  il 
serait  impossible  de  représenter  ses  irrégularités.  On 
conçoit  ensuite  un  soleil  fictif  qui  décrit  le  grand  cercle 
de  l'écliptique,  d'un  mouvement  uuiforme,  et  qui  passe 
au  périgée  et  à  l'apogée  en  même  tems  que  le  soleil 
véritable.  Cet  astre  fictif  est  déjà  exempt  des  inégalités  du 
mouvement  elliptique.  On  conçoit  ensuite  un  troisième 
soleil  qui  passe  par  les  équinoxes  moyens  en  même  tems 
que  le  second,  et  qui  se  meut  dans  l'équateur  moyen  avee 
un  mouvement  uniforme,  de  manière  que  les  distances 
angulaires  de  ces  deux  astres  fictifs ,  à  l'équinoxe  moyeA    # 
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du  prîntems  ^  sont  constamment  égales  entre  elle^ 
LVffet  de  Tobliquité  de  Pécliptique  disparaît  donc  pour 
ce  troisième  soleil;  et,  comme  on  a  corrigé  Finégalîté 
du  mouvement  propre ,  par  la  première  supposition , 
$a  marche  n^est  plus  assujétie  à  aucune  irrégularité: 
c'est  elle  qui  mesure  le  tems  moyen  des  astronomes. 
Le  jour  moyen  est  l'intervalle  de  tems  compris  entre 
deux  passages  consécutifs  de  ce  soleil  fictif  au  méri- 
dien moyen,  et  le  minuit  ou  le  772/^*  moyens  sont  les 
instans  de  son  passage  dans  ce  plan. 

124.  11  est  visible  que  cette  constniction  satisfait  plei- 
nement aux  conditions  que  nous  avons  posées  dans  Is 
page  i63,  relativement  à  rorîgiiie  du  tems  moyen.  £n 
effet,  suivant  la  définition •  que  nous  venons  de  donner^ 
notre  troisième  soleil  dont  le  mouvement  en  ascension 
droite  est  uniforme,  passe  aux  équinoxes  moyens  en 
même  tems  que  le  second  soleil.  11  coïncide  donc  alors 
avec  lui.  De  plus ,  à  partir  de  ce  point ,  ils  ont  un 
mouvement  parfaitement  égal ,  le  second  sur  l'écliptique, 
le  troisième  sur  Téqnateur.  Donc  lorsque  le  second 
soleil  arrivera  k  l'apogée  ou  au  périgée  de  l'orbite,  le 
troisième  soleil  aura  8on  ascension  droite  égale  à  la  lon- 
gitude de  Tapogée  ou  du  périgée.  Cesl  précL«:ément  la 
condition  par  laquelle  nous  avons  déterminé  l'origine  dd 
tems  moyen ,  dans  le  passage  cité  plus  haut. 

Maintenant  puisque  vous  connaissez  l'ascension  droite 
du  soleil  moyen  à  l'instant  du  passage  au  périgée  ;  si  vous 
prenez  le  complément  de  cette  ascension  droite  à  400°  ^ 
TOUS  aurez  l'arc  qui  reste  encore  à  parcourir  au  troi- 
sième soleil  pour  arriver  à  l'équinoxe  moyen  du  printems. 
Comme  vous  connaissez  aussi  son  mouvement  propre  qui 
est  i%o95i635  dans  un  jour  moyen,  vous  pourrez  facile- 
ment calculer  le  tems  qu'il  emploiera  pour  parvenir  jusqu'à 
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x^i  f^qtiînoxe  ;  cet  intervalle  ajoute  h  Tinstant  an  passage 
au  périgée  ou  à  ra(K>gée  ,  vous  donnera  l^instant  auquel 
le  soleil  moyen  doit  passer  à  réquinoxe.  Cet  imtant 
s'appelle  Vèquinoxe  moyen, 

laS.  Le  tems  qui  s'écoule  entre  deux  retours  consécutifs 
du  soleil  moyen  au  même  éqnînoxe  mo^en  ,  forme  Vannée 
moyenne  tropique  ,  qui  contient  .^65',:i422()4i  comme  nous 
l'avons  déjà  plusieurs  fois  annoncé.  Klle  diffère  un  peu  de 
l'année  civile  qui  se  règle  sur  les  retours  du  vrai  soleil  à 
l'équinoxe  vrai.  Celle-ci  éprouve  des  oscillations  périodi- 
ques causées  par  la  nutation  ,  qui  avanç»Tnt  et  reculant 
tour-à  lour  le  point  équinoxial  ,  tantôt  diminuent  Tannée 
€t  tantôt  l'accroissent.  Le  déplacement  progressif  de  Torbe 
solaiie  y  produit  encore  de  légères  variations,  parce 
que  la  vitesse  du  soleil  est  inégale  dans  les  différens 
points  de  son  ellipse  ,  qui  arrivent  successivement  à 
l'équinoxe  (*). 

(*)  Nous  avons  maintenant  toutes  le»  données  nécessaires  pOîir  ex- 
pliquer coiiinieiii  on  a  ralcnlé  les  durées  des  saisons  rapportées  dans  la 
pipe  1-2  Pour  trouver  la  durée  des  (}uatre  saisons  dans  une  année  quel- 
conque, il  faut  thercher  les  instans  de  cette  année  auxquels  la  longi* 
tilde  vraie  du  s<'leil  <levient  o^jioo*'j200°^3ou<>y  et  compter  le  nombre 
<le  jours  qui  les  séparent. 

Cela  se  fait  au  uu)^ en  des  tables  du  soleil.  A  la  vérité ,  ces  tablet 
•ont  construites  de  manière  à  donner  la  longitude  vraie  du  soleil , 
pour  lui  iustaut  connu  \  au  lieu  que  dans  le  cas  actuel  ,  cVst  la 
lon^imde  vra:e  qui  est  donnée  ,  et  il  faut  eu  drduiie  le  tems.  Mais 
il  est  £iciie  d'éiuder  cette  difTiculté.  En  effet  ,  on  connaît  à- peu- 
près,  par  L'S  éphéoiérivles ,  les  jours  des  équinoiics  et  des  solstices. 
On  peut  doi:c  ca1ci<ler  ,  par  les  tables ,  les  longitudes  vraies  du 
•oleil ,  à  midi,  pour  les  jours  qui  précèdent  et  qui  suivent  ces  phé- 
nomines;  et  comme  on  coniiait  aussi  le  niouvenient  du  soleil  d''uii 
jour  à  Taurre,  ou  nouve  ,  par  une  simple  proportion  ^  les  ins- 
tans précis  oi!i  les  longitudes  vraies  atteignent  les  valeurs  requises* 
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1:^6.  Ea  gênerai,  il  est  facile  de  trouver  le  lien  4fi 
soleil  moyei»  dans  le  plan  de  Téquateur  moyen ,  it  un 
instant  quelconque    donné  ;  car  il    suffit  de     calculer. 


C?s  époques  étant  connues,  on  peut  ensiiile,  pour  plus  d'exadf- 
tude,  calculer  rigoureosement  par  les  tahles^  les  longitudes  cor- 
respondantes du  soleil ,  et  s'assurer  qu'elles  sont  rédJememt  .  .  . 
o^^ioo^jsoo^jSoo^.  Si  l'on  j  troiive  quelque  difiEérence,  on  Terra 
fiM^Iement,  d'après  le  mouvement  du  soleil,  les  petites  corrections 

I 

^li  «n  résultent  dans  les  époques  adoptées ,  et  après  les  a^oir  fiûces , 
on  prendra  un  milieu  entre  les  deux  résultats.  On  conçoit  que  dans 
cette  recherche  il  &ut  a^oir  égard  à  la  nutation.  Car  la  nutation  dépla-r 
^ut  Téquateur  sans  déplacer  le  soleil  ,  avauce  ou  recule  Téquinox^ 
vrai  ,  d'où  les  longitudes  vraies  sont  comptées.  Par  une  conséquence 
nécessaire ,  les  variations  que  la  nutation  éprouve  dans  Tintervidie 
d'une  anaée  à  une  autre  ,  et  même  dans  l'iotervalle  d'une  srule  année  , 
daivent  avoir  aussi  leur  influence  sur  la  durée  des  saisons.  Elles  f 
produisent  en  effet  de  petites  variétés  insennbles  dans  les  usages  civils, 
inais  dont  il  iaut  tenir  compte  quatid  on  veut  avoir  ces  intervalles 
exactement  ;  ce  qui  au  reste  est  bien  rarement  nécessaire  ,  puisque  la 
division  de  Tanncc  en  saisons  est  purement  civile.  Si  Ton  veut  se 
borner  à  connaître  la  durée  moyenne  des  saisons  dans  l'état  actuel 
de  Forbe  solaire  ,  il  £iut  faire  abstruction  de  la  uuiation  ,  et  calculer 
les  longitudes  vraies  o**.  i  oo» .  200» .  Soo»  pour  Téquinoxe  moyen.  Cest 
ainsi  que  Ton  a  calculé  les  nombres  rapportés  dans  la  page  1 7*2. 

En  ajoutant  ces  nombres  ,  on  trouve  ,  pour  la  durée  touile  des 
quatre  saisons ,  365i, 24^364.  Elle  surpasse  de  10"  la  durée  moyenne 
de  l'akmée  tropique.  Cette  légère  différence  tient  à  l'inégalilé  du  mou- 
vement du  soleil  dans  les  différens  points  de  son  orbite,  qui  arrivent 
successivement  aux  équinoxes  et  aux  solstices,  par  suite  du  dé]>lace- 
ment  du  grand  axe ,  comme  nous  l'avons  vu  dans  le  texte. 

Considérons  ,  par  exemple ,  l'équinoxe  du  printcms  :  l'anonutlie 
moyenne  qui  y  répond  ,  étant  comptée  du  périgée,  a  pour  va- 
leur, suivant  les  tables,  87<>,53458,  en  1800  ,  ce  qui  donne  l'équa- 
tion du  centre  égale  à  +  2*^,  10407.  Après  une  auuée  tropique 
moyenne,  c'est-à-dire,  après  565},24^^64  9  '^  même  anomalie  et 
la  même  équation  du  centre  auraient  encore  lieu ,  si  le  périgée  était 


pour  cet  instant,  par  les  tables  astronomiquea ,  la  va- 
leur de  la  longitude  moyenne  du  soleil  comptée  de  Téqui- 
no%e  moyen ,  et  cette  longitude ,  reportée  dans  le  plan 
de  réquateuf  moyen  ,  est  Tàscension  droite  du  soleil 
moyen ,  ou  V ascension  droite  moyenne  du  soleil. 

S^ii  n'y  avait  pas  de  nutation ,  le  pôle  vrai  coïncide* 
rait  avec  lé  pôle  moyen  ,  et  l'ascension  droite  vraie  du 
soleil  se  mesurerait  sur  le  même  équateur  que  celle  du 
soleil  lïioyeri.  Cfes  deux  ascensions  droites  différeraient 
en  général  l'une  de  l'autre  ,  parce  que  la  marche  .  du 
vrai   soleil  en   ascension   droite  est  inégale  ,  tandis  que 


immobile;  mais  comme  il  s^eet  déplacé  de  191^^,07  dans  rintervalle» 
-l^anomalie  moyenne  ne  sera  plus  cjiie  87^,53458  —  00,019107.,  ou 
87^,51547  ,  ce  qui  donne  ,  pour  Téquation  du  centre  ,  a<>,  10896,  Tnleur 
|itiiB  petite  de  00,00011  que  la  préoéd^ite^  ainn  la  longitude  Txaie, 
aprèn  une  année  moyenne ,  ne  sera  pas  encore  o^  ,  eomme  elle 
l^écait  Tannée  précédente  ,  et  le  soleil  aura  encore  o<>,oooi  i  à  par- 
courir ,    avant  d'ai-iiver   à  Féquinoxe  waX.   Il  lui  faut  >  pour  cela  , 

lolï,oo,oooi  I  .  _  .  ,   .  .     ,         A  .       ^ 

—  ,    ou  on^ooio.  Cette  quantité  CKMt  donc  être  ajoutée 
I  «,0951 635 

à  une  année  tropique  moyenne  ,  pour  avoir  l'inteiTalle  de  tems  com- 
pris enti'c  deux  retours  consécutifs  du  soleil  yrai  à  Téquinoxe  itioyeû 
du  printems.  Par  cette  rabon ,  l'interTâlIe  des  équinokes  vi'ais 
vttrpasse  de  to'^  celui  des  équinoxes  mojeus.  On  voit  aussi  que  cette 
di(lK^eâoe  n'est  pas  constante  pmir  toutes  1»  amiées.  Elle  varie  avec  la 
.position  de  Feilipse  solaire  sur  le  plan  de  Féclijftique. 

Si  Ton  Voulait  aToir  égard  li  la  nntation ,  la  différence  de  deux  équi- 
noxes  moyens  de  même  ^nomination  pourrait  être  encore  plus  grande^ 
car  la  nutation  peut  faire  varier  le  point  équinoxial  de  0^,0018  sur 
récliptique  dans  Tintervalle  d^unè  année ,  ce  qui  ajouterait  encore 
0I19O164  à  Tintervalle  des  équinoxes  vrais  ,  qui  pourrait  àiiisi  sur*— 
passer  de  174"  Tintervallc  des  équinoxes  moyens.  Cette  différence 
varie  d^une  année  à  Paulre ,  parce  que  les  cTiangemens  de  la  nutation 
en  longitude  ne  sont  pas  les  mêmea  tous  les  ana. 


!I^ 
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celle  du  soleil  moyen  est  uniforme.  Leur  diffe'rti 
réduite  en  tems  à  niLson  d'une  heure  décimale  pour 
4o  grades,  indiquerait  l'intervalle  de  lems  dont  le  vrai 
soleil  suit  ou  précède  Tautre  ,  à  l'instant  que  l'on  a  con— 

Cet  intervalle  a  été  appelé  par  les  astronomes  l'iqua- 
tion  du  tems;  parce  cju'en  effet,  lorsque  sa  valeur  est 
connue  ,  en  l'ajoutant  au  tems  vrai,  on  a  le  tems  moyen  , 
et  en  la  retranchant  du  tems  moy 

Ce  résultat  est  bien  facile  à  di 
abstraction    de    la   nutation   co 
ici  %   car  en  désignant    par  A  1' 
vr^i ,    par  M  celle  du  sulcil  moyen 

droite  du  ïénith  ,  il  est  clair  que  - 


a  le 


3t   par  a   l'ascension 
-A       ^^^    1^    j  ^ 


entre   le  lems  moyen  e 
a  — M         a  ~  A 

40  4o      ""^ 

que   a   disparaissant,    il 

ascensions  droites  des  dei 

lia  nutation  modifie  u 

les  deuK  s 


t  le  tems    vri 
simplement  — 


;  que    la    différence  des 
résultat  ;  parce  qu'alors 


>iles  A  et  M  n. 
■ur  le  même  éqnateur,  ni  à  partir  du  même  équlnoxe. 
On  peut  toutefois  ,  en  ayant  égard  à  cette  circonstance, 
trouver  par  une  marche  analogue  la  différence  du  tems 
moyeu  et  du  Icm^  vrai.  Pour  y  parvfcîr  ,  soit  T  le  tems 
moyen,  el  7*  le  tems  vrai  que  l'on  compte  à  un  même 
instant  dans  un  lieu  déterminé,  à  Paris,  par  pjiemple.  En 
convertisTjnl  ces  tems  en  arcs,  4o  Tsera  l'angle  horaire 
du  soleil  moyen  avec  le  méridien  de  Paris  ,  et  40  7^  sera 
l'angle  horaire   du  soleil    vrai   avec   11-  méridien  vrai  du 
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même  lieu  (*).  Or,  puisque  l'on  connait  le  tems  moyen 
5r,  on  peut  calculer  pour  ce  même  instant ,  par  les  tables 
astronomiques  ,  l'ascension  droite  moyenne  M  du  soleil 
moyen,  comptée  de  l'équinoxe  moyen,  et  en  l'ajoutant 
à  4o  r,  l'arc  M  +  4^  r  sera ,  pour  cet  instant,  l'ascen- 
sion droite  du  zénith  moyen,  comptée  du  même  équinoxe. 
Pour  convertir  cette  quantité  en  ascension  droite  vraie  , 
îl  suffit  de  lui  ajouter  l'ascension  droite  vraie  du  point 
ëquinoxial  moyen,  c'est-à-dire,  «vj/cos*,  en  nommant 
ij/  la  nutation  en  longitude.  Cette  réduction  a  été  dé-^ 
montrée  dans  la  pag.  i64*  Elle  tient  à  la  petitesse  de  la 
nutation  et  au  peu  d'obliquité  de  l'équateur  vrai  sur 
l'équateur  moyen.  3/ -f-  4^  7+  -J^  cos  «  sera  donc  l'as- 
cension droite  vraie  du  zénith  vrai  comptée  de  l'équinoxe 
vrai.  En  la  divisant  par  ^o  pour  la  réduire  en  tems ,  on 
aurait  le  tems  sydéral  vrai ,  compté  du  même  équinoxe. 

Mais  cette  ascension  droite  peut  s'obtenir  encore  d'une 
autre  manière ,  en  ajoutant  à  l'angle  horaire  vrai  J^o  IT 
l'ascension  droite  vraie  A'  du  soleil  comptée  de  l'équinoxe 
vrai  sur  l'équateur  vrai.  L'arc  A'  +  4^  ^T'  devra  donc 
égaler  il/+  4o  ^+  4^  ^os  «,  et  de  cette  égalité  l'on  tire 

T—Tz=i 1- ;  la  quantité •^, 

4o  *  4o 

est  donc  proprement  Véquatîon  du  tems ,  car  on  voit  qu'en 

(*)  Le  méridien  moyen  est  celni  qui  est  mené  par  le  zénith 
moyen ,  perpendiculairement  ù  l'équateur  moyen  ^  le  méridien  Trai 
est  celui  qui  est  mené  par  le  zénith  yrai,  perpendiculairement  à 
l'équateur  vrai  ^  c'est  le  méridien  moyen  déplacé  par  la  nutation  àTec 
tout  le  reste  de  la  terre ,  et  avec  Téquateur  même ,  -qu'il  coupe  tou- 
jours au  même  point  physique.  En  général  ,  il^fiiut  concevoir  le» 
méridiens  et  l'équateur  vrai  comme  formant ,  avec  la  terre ,  un  sys- 
tème invariable  qui  oscille  autour  de  sa  position  moyenne ,  confor- 
mément aux  lois  de  la  nutation* 
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rajoutant  au  tems  vrai  T'  on  aura  le  tems  moyen  T  et 
qu'en  la  retranchant  du  tems  moyen  T,  on  aura  T'. 

Lorsque  Ton  a  formé  des  tables  du  soleil  pour  le  më-* 
rîdlen  d'un  lieu  déterminé ,  on  conçoit  qu'avec  ces  tables 
on  peut  calculer,  pour  un  instant  donné  de  tems  moyen  ^ 
l'ascension  droite  moyenne  M ,  l'ascension  vraie  A'  et  la 
nutatioh  4  cos  m,  'Oh  peut  aonc  réduire  la  formule  pré- 
cédente eh  nomorés  ;  et  c'est  ainsi  que  sont  construites 
lès  tables  de  Viquàtion  du  ftms  ("^). 

Ces  tables  donnent  le  tems  vrai  quand  on  connaît  le 
tems  moyen  ;  mais  on  peut ,  par  un  artifice  très--simple  ^ 
renverser  le  prooléme  et  trouver  le  tem>  moyen  par  le 
tems  vrai.  La  différence  de  l'un  à  l'autre  étant  toujours 


(*)  Pour  ne  laisser  aiiciùie  (^curité  sur  cette  matière  importantty 
je  vab  montrer  comment  on  peut  calculer  numériquement  les  di- 
verses partieH  qui  composent  Téquaiion  du  tems.  D'abord ,  pour  Fas- 
cension  droite  moyenne  AI  ^  il  u*y  a  aucune  dlillculté  \  elle  est 
proporÂonnelIe  au  tems.  Cette  même  quantité  M  est  aussi  la  lon^-> 
inàé  moyenne  du  koleîl  comptée  de  réquînoxë  mo^^en  ;  ajoutons-y  les 
'pèrttrrbaitions  planétaires  P  et  Téquittion  du  <ientre  Q  :  la  somme 
M '^P'^Q  sera  la  longitude  du  soleil  vrai  comptée  de  l'équinoxe 
moyen;  ajoutom-y  encdre  la  nùtafion  en  longitude,  ou  4i  la  somnde 
M  -¥  P  •¥  Q  -¥  "i  sera  la  longitude  vraie  «lu  soleil  vrai  compta 
de  Téquinoxe  Trai. 

IVTaintenànt ,  avec  cette  longitude  et  Tobliquilé  vraie  de  Pécliptique 
«,  calculez  Tascension  droite  correspondante,  vous  aurez  JÉ\ 

Mais  comme  «  n'est  .-pas  un  très-grand  angle  ,  la  rétluction  que 
la  longitude  éprouve  ainsi ,  pour  être  réduite  en  ascension  droite ,  est 
peu  considérable ,  et  s'obtient  aisément  par  des  séries  ;  c'est  môme 
la  manière  la  plus  exacte  de  calculer  l^asccnsion  droite  par  la  lon- 
fjittiile.   Soit  donc  R  cette  réduction,  on  aura 

^'  =  M  -*-  P  4-  0  -*-  /i  +  4. 
Si  noua  lubaûiuons  catte  valeur  de  A'  dans  Tw^resslon  générala  de 
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peu  considérable  ,  puisqu'elle  ne  surpasse  jamais  o^.  1 134  9 
on  se  sprt  d'abord  du  tems  vrai  donn  *  comme  si  c'était  un 
tems  moyen;  on  en  déduit  une  valeur  de  IVqnation  du 
tems,  qui ,  ajoutée  au  tems  vrai ,  donne  une  valeur  appro- 
chée du  tems  moyen  :  avec  cette  valeur  approchée ,  on 
calcule  de  nouveau  l'équation  du  tems  qui  se  trouve 
alors  avec  une  suffisante  exactitude. 

127.  L'équation  du  tems  est  tantôt  additive ,  tantôt 
soustractive  ;  dans  le  premier  cas,  le  vrai  soleil  précède  en 
ascension  droite  le  soleil  moyen  ;    dans   le  second   cas , 


Féquation  du  tems  ,  qui  est 

T-^T^ — » 

4o 

M  disparaît  et  il  reste 

T  -  y  = ; 

40 

On  voit  maintenant  pourquoi  l'équation  du  tems  est  toujours  peii 
considérable^  cVst  parce  que^/l/  a  disparu  :  les  quantités  restanteè 
sont  toutes  resserrée^  dims  des  limites  fort  étroites  ;  cela  est  évident 
pour  Py  Q,  4  7  et  quant  k  R,  on  peut  aisément  prouver  qo'dJf 
reste  toujours  au-dessous  de  ao,8  ,  comme  OP  le  vetra  dans  la  page  a34  : 
00  met,  pour  ces  quantités,  leurs  valeurs  générales ,  qui  sont  données 
en  fonctions  du  tems  T  par  les  formules  analytiques  fondées  sur  U 
théorie  de  Pattraction  ,  et  en  effectuant  le  calcul  numérique  pour  des 
-valeurs  de  la  lon^tude  moyenne  sufiisamment  l'approchées  les  unes 
des  autres,  on  forme  enfin  les  tables  de  Téquation  du  tems.  On 
re&it  une  seconde  fcis  le  même  calcul  pour  une  autre  année  éloignée 
d^un  siècle ,  en  donnant  aux  élêmens  eUiptiqqes  les  râleurs  qu'ils  auront , 
la  comparaison  des  résultats  fait  connaître  la  variation  séculaire  àp 
réquadon  du  tems  pour  les  divers  degrés  de  longitude  moyenne ,  ce  qui 
permet  de  transporter  la  valeur  de  cette  équation  à  une  ann^  cjufl- 
conque   différmic  de  celle  poiu:  laquelle   on  a  calculé. 
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c'est  le  vrai  soleil  qui  reste  en  arrière.  On  conçoit  qne 
dans  le  passage  d'un  de  ces  états  k  l'autre ,  \eà  deux 
soleils  doivent  se  rencontrer  sur  le  même  méridien  ;  alors 
l'équation  du  tems  doit  devenir  nulle.  En  effet ,  par  une' 
propriété  très-remarquable  ,  elle  devient  ainsi  nulle  quatre 
fois  dans  chaque  année. 

Pour  montrer  clairement  la  raison  de  ce  phénomène  ^ 
nous  ferons  d'abord  abstraction  de  la  nutation.  Nous 
^examinerons  ensuite  les  modifications  qu'elle  peut  y 
apporter.  Le  principe  fondamental  dont  il  faut  partir^ 
c'est  que ,  si  l'on  prend  sur  l'écliptique  deux  arcs 
égaux  ,  le  premier  près  de  l'équînoxe ,  le  second  près  du 
solstice ,  et  qu'on  les  rapporte  à  l'équateur ,  en  menant 
des  méridiens  par  leurs  extrémités ,  les  arcs  interceptés 
sur  l'équateur,  par  ces  méridiens,  seront  inégaux;  le 
premier  moindre  ,  et  le  second  plus  grand  que  l'arc  donné. 
Cette  proposition  a  été  démontrée  §  120. 

Concevons  maintenant  deux  soleils  S'^  et  S"^  partis  en 
même  tems  de  l'équinoxe  moyen  du  prîntems,  et  décrivant 
d'un  mouvement  égal  et  uniforme  ,  le  premier  S^  l'éclip- 
tique, le  second  «S"'  l'équateur,  fig,  20  ;  et  supposons  qu'on 
rapporte  leurs  mouvemens  à  ce  dernier  plan.  S"  devancera 
d'abord  le  méridien  de  S^^;  mais  ensuite  celui-ci  s'en  rappro- 
chera, et  ils  arriveront  ensemble  au  solstice.  Alors  ce  s^ra  le 
méridien  de  .S"  qui  devancera  5"' jusqu'au  second  équinoxe, 
où  ils  arriveront  en  même  tems.  Les  mêmes  circonstances 
se  reproduiront  dans  l'autre  moitié  de  l'orbite,  et  les  posi* 
tions  des  deux  astres,  rapportées  .à  l'équateur,  coïncide- 
ront quatre  fois  dans  l'année ,  aux  deux  équinoxes  et  aux 
deux  solstices. 

• 

128.  Dans  la  nature  ,  le  soleil  moyen  ne  part  pas  de 
Téquinoxe  moyen  en  même  tems  que  le  soleil  vrai  ;  ils  ne 
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doiyent  donc  plus  se  rencontrer  aux  mêmes  points.  LMnc-« 
galité  du  mouvement  propre  du  soleil  da>ns  l'écliptique, 
altère  encore  cette  différence  ;  mais  ces  causes  réunie» 
ne  font  que  changer  les  époques  des  rencontres  des  deux 
soleils,  le  nombre  de  ces  rencontres  reste  toujours  le 
même.  C'est  ce  que  nous  allons  démontrer  ,  tn  faisant 
d'abord  abstraction  des  variations  périodiques*  de  la.  na- 
tation. 

En  effet ,  eH  admettant  la  position  actuelle  de  Porbe 
solaire  ,  considérons  de  nouveau  les  deux  soleils  Sfl ,  S"^ 
Jig'^io^  partant  ensemble  de  Téquinoxe  d'automne  pour  al- 
ler vers  le  périgée.  Le  vrai  soleil  5'  qui  parcourt  l'écliptiq^ue, 
étant  rapporté  par  son  méridien  au  plan  de  l'équateur  , 
se  trouve  alors  derrière  eux ,  car  il  est  précédé  par  S^l 
jusqu'au  périgée,  §  loi.  Voyons  maintenant  dans  quel 
ordre  s'exécute  la  marche  de  ces  astres.  Jusqu'au  solstice  , 
d'hiver  5'" précède 5^'',  et  5"  précède  S'i  leur  ordre  est  donc 
y,  5//,  S"  d'hiver.  Au  solstice  SU  rejoint  .S'",  ensuite  le  dé- 
passe ,  ce  qui  donne  l'arrangement  S*^  5'",  S^  ;  mais  au 
périgée  S'  rej^oînt  5"//,  et  ensuite  le  précède. Pour  cela  il  faut 
que  S'  et  S"  se  rencontrent  dans  l'intervalle.  La  marche  des 
trois  astres  devient  alors  i^'^  S''^,S'.  Ainsi,,  entre  le  sols- 
lice  d'hiver  et  le  périgée ,  le  méridien  du  vrai  soleil  5' 
rencontre  le  soleil  moyen  i^ ,  et  l'équation  du  tems  de- 
vient nulle«c 

Depuis  le  périgée ,  jusqu'à  l'equinoxe  du  printems  ,  S\ 
devance  »S'',  et  5"  devance  »y  ;  il  ne  se  fait  donc  point 
de  rencontre  dans  cet  intervalle.  A  Féqumoxe  du  printems, 
S"  rejoint  S^^^  ensuite  le  dépasse  ,  et  l'ordre  des  trois  astres 
devient  5^,  »9",  S'  ;  mais  S"  ne  peut  pas  rester  longtcms 
compris  entre  les  deux  autres  f  car  ,  dans  chaque  quart  de 
cercle,  l'écart  de  S^'  et  de  S^f  va  jusqu'à  s.'^^'j/fii,  comme  ou 
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peut  le  voir  par  le  calcul  (*)  ;  celui  àeS'  et  de  5^/  au  contftairi 
ne  s^ élève  jamais  9  dans  Tëcliptique  ,  qu^à  2%i38o;  c'es| 
présentement  la  plus  grande  équation  du  centre,  et  commis 
elle  a  lieu  près  des  equinoxes,  dans  la  position  actuelle  A$ 


Cf)  Pour  ne  pas  interrompre  le  raisonoemeiit ,  je  Q^ai  fiiit  qu^indiv 
quer  le  plus  grand  écart  des  trois  soleils,  <5^,  S''  et  S"^  dans  cbadjoa 
quart  de  la  circonférence  ;  mais  il  serait  fecile  de  le  calculer  avec 
exactitude.  En  effet,  S''  et  ^'\JiÇ'  ao,  aj'am  ua  mouTement  ^al, 
le  premier  siir  FéçUptique  ,  Je  second  sur  FéquatieuF ,  Fascensioii 
droite  de  S"  égale  toujours  la  distance  de  ^"  à  Téquinoxej  ainsi, 
en  nommant  y  cette  ascension  droite ,  et  x  la  distance  de  réquinoxt 
au  méridien  de  S'\  ou  Tascension  droite  de  iS'\  on  aura^  d'aiH^és 
la  note  de  la  page  182, 

tang  X 
oos  «• 

«>  étant  Tobliquite  de   Tédiptique.  Or,   on  a,  par  les  formules  trir 
gonométriqnes ,  ■* 


I  4-  tang  y  tang  x 
Mettant  pour  tang^  sa  râleur,  il  vient 

(i— cos«»)  VOk^x 

tang  (y- —a:)  2:   ^ :.   -2 ; 

^^^  cos#  1  +  tang^  X 


COS  âi 


e^est  en  général  la  diffi^rence  desi  «icensions  droites  de  S"  et  de  «^ 
Celte  ei^ression  peut  se  mettre  sous  la  forme  suivante 

tang  X 


(  I  —  COS  «)  1/  cbs  «• 

tonn  (/  —  ar)  =: 


COS  •  ,    .      ta"g'  ^ 


fQa« 
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Forbe  solaire ^  l^arc  qui  lui  correspond,  sur  Téquateur, 
est  encore  plus  petit  quelle.  On  conçoit  donc  qu'après 
Pequinoxe  du  printems ,  et  avant  le  selstice  d'été ,  il  doit 
arriver  un  moment  ou  le  soleil  moyen  S'"  atteint  le  mé^ 


Si  Ton  fait ,  pour  plus  de  simplicité , 

tan^  X 


=  *î 


r   oos  <* 
lu  partie  variable  de  celte  expreasion  deviendra 


z 


Mi  Ton  auTJ^ 


«wig( 


(  I  —  C08  I»  )  Z 

y  —  ar)  =        ■     .       -1  •        ■■  ■  I.  » 


V    C08  •  '    ■^-  ^' 


Z 

Or  la  quantité   '     ■  prat  m  mattr*  tout  la  Ibnna 

I  H-  z' 


1  (i-a) 


9 


a  a  (  I  +  z»  ) 

Elle  est  donc  constamnient  moindre  que  ^  )  excepté  daot  le  cac  oA 
2  c:  I  ;  car  elle  égale  alors  ^  «  et  c'est  là  sa  plus  grande  valeur, 
^insi  la  plus  grande  différenoc  entre  les  ascensions  dioites  de  iS"  et 
4le  S",  correspondra  à  Fangle  x  donné  par  Téquation 


z  :=  I     ou     tang  x  =  k  cos  «* , 
et  cette  plus  grande  difTérence  J^  — -  <r ,  le  sera  par  l'éqtuilioa 


I  —  cos  « 
tang  (r  —  r)=  . 


a  K  cos  « 
îSï  ron  suppose  /3ca6,0735»  ce  qoi  est  roUiquilé  de  TéoUpticpie, 
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ridien  de  5",  alors  Téquation  du  tems  est  ntille  poar  laf 
seconde  fois. 

De  là ,  en  allant  vers  le  solstice  d'été ,  la  marche  d^ 
trois  soleils  se  fait  dans  Tordre  S^f^  S%  S".  Au  solstice 
S'f  rejoint  S"'  ensuite  le  dépasse.  Cependant  S'  précède 

vers  1800 ,  on  trouyera 

x  =  48o,6a6o, 

et,  par  conséquent  ^:=5i«,3743, 

c'est-à-dire ,  que  la  plus  grande  différence  entre  les  ascensions  droHot 
de  S*'  et  de  6"",  est  de  a^^^y^SS  5  elle  arrive  lorsque  Tascensioik 
droite  de  S"'  est  de  5io,3743,  celle  de  S''  étant  alors  48^*6260» 
Cette  différence  réduite  en  tems ,  à  raisoa  de  la  circonférence  entière  | 
pour  10^,  donne  0*^^0687 ,  tems  moyen  décimal  pour  le  plus  grand 
retard  de  <S''  au  méridien ,  par  rapport  à  S"\  Cest  9'  5^"  en  tema 
Tulgaire  de  a4  l^cui'es  au  jour. 

On  peut  facilement  s^assurer  que  Péquation  du  centre  qui  est  main- 
tenant 20^]3So  dans  récliptique  lorsqu'elle  est  la  plus  grande,  ne 
peut  jamais  donner  rn  ascension  droite  une  différence  égale  à  ^^,']^S3» 
£n  effet ,  sup])osons  le  cas  le  plus  favorable ,  celui  où  elle  attein- 
drait son  maximum  à  Tinstint  du  solstice^  alors,  en  désignant  par  x 
Tare  qui  lui  correspondrait  sur  Téquateur  ,  on  aurait  ,  suivant  la 
note  de  la  page  i83, 

tang  3to^i38o  • 


tang  X  = 


COSM 


expression  ""qui ,  '  étant  calculée  par  le  moyeu   des  tables  des   loga^ 
rithmes ,  donne 

X  =  ao,33o6. 

Si  Ton  supposait  que  le  milieu  de  Parc  20,i38o  coïncidât  arec  le^ 
solstice,  on  aurait 

X  ■=  ao,33o7 , 

ce  qui  ferait  i''  de  plust  Dans  ce  cas ,  qui  est  de  tous  le  plus  favo« 
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5'/  jusqu'à  l'apogée  ;  par  conséquent  le  méridien  de  S^ 
rencontre  encore,  avant  le  solstice  d'été,  le  soleil  moyen  S'' 
et  l'équation  du  tems  est  nulle  pour  la  troisième  fois. 

Depuis  le  solstice  d'été  jusqu'à  l'apogée,  la  marche  des 
trois  astres  se  fait  dans  l'ordre  S"'^  S'^y  S'  ;  à  l'apogée  S'^ 
atteint  .S',  ensuite  le  dépasse  jusqu'au  périgée,  ce  qui  donne 
l'arrangement  .V",  5%  *S'".  Or,  à  l'équinoxe  d'automne.  S" 
rejoint  »S"  •  par  conséquent ,  il  rencontre  dans  l'intervalle 
le  méridien  de  S'y  et  l'équation  du  tems  devient  nulle  une 
quatrième  fois. 

Alors  Tordre  des  trois  soleils  redevient  S'  S^f  S'"^  et  le$ 
mêmes  apparences  se  reproduisent  dans  le  mdfne  ordre  ,  à 
chaque  révolution. 


rable ,  le  résultat  est  encore  beaucoup  au-dessous  de  2<*,74S^*  ^^ 
peut  donc  être  assuré  que ,  dans  aucun  cas ,  Tequation  du  centre  , 
qui  a  lieu  mainicnaut  dans  l'cclipticiue ,  ne  peut  donner  sur  Péquateur 
une  différence  d'ascension  droite  égale  à  !2°,74'S5  \  et  comme  tous 
ces  éiémens  n''éprouvent  que  des  variations  périodiques  très -lentes  , 
renfermées  dans  des  limites  fort  étroites ,  on  peut  en  conclure  que 
dans  toutes  les  positions  possibles  de  Forbe  solaire  sur  récllpiique , 
le  soleil  Trai  et  le  soleil  moyen  coïnciderout  toujours  quatre  fois 
cliaque  année. 

L'arc  a°,35o7  réduit  en  tems ,  à  raison  de  la  circonférence  entière 
pour  un  jour ,  donne  Oh)0583  ,  tems  moyen  décimal ,  ou  8'a4"  tems 
mojen  vulgaire  ^  par  consé-jnent ,  si  la  plus  grande  équation  du  centre 
coïncidait  avec  le  plus  grand  écart  de  S*"  et  de  *S'",  en  sorte  que 
les  trois  soleils  fussent  alors  dans  1  ordre  <$",  *V",  *S'",  ou  *S'",  6^* 
S' f  la  différence  d'ascension  droite  entre  le  soleil  vrai  S'  et  le 
soleil  moyen  ^S''',  serait  moindre  que  20,3340-4-2**, 7483,  ou  5«',o825, 
ce  qui  donne,  en  tems  décimal,  0^,127,  ou  18' 18"  en  tems  vuU 
gairc.  Or ,  cette  déposition ,  la  plus  favorable  de  toutes ,  ne  saurait 
avoir  lieu  dans  la  situation  actuelle  de  Torbe  solaire  ;  ainsi  la  diflë- 
lence  du  teras  moyen  au  tenjs  vrai  ne  peut  s'y  élever  à  i3  minutes 
de  tems  décimal,  ou  à  18  minutes  de  leuis  scxitgcâiniaU 
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129.  On  voit  9  par  ce  simple  exposé ,  qu'en  vertu  de 
robiiqiiîtë  de  rëcliptique ,  combinée  avec  le  mouvement 
inégal  du  soleil  ^  Féquation  du  tems  devient  nulle  quatre 
fois  dans  l'année  ;  savoir  :  une  fois  entre  le  solstice  d'hiver 
et  le  périgée  ,  deux  fois  entre  l'équînoxe  du  printems  et 
le  solstice  d^été  ,  et  une  dernière  fois  entre  l'apogée  et 
l'équinoxe  d'automne.  On  voit  aussi  que  les  époques  de 
ces  phénomènes  varient  avec  la  position  du  grand  axe  de 
Torbe  solaire.  Présentement  elles  se  trouvent  placées,  vers 
les  2S  décembre,  16  avril,  16  juin  et  I*'^  septembre.  En 
général  on  conçoit  que  le  déplacement  progressif  de  ce 
grand  axe ,  ^]oit  changer  peu-à-peu  la  vAUur  absolue  de 
l'équation  du  tems,  qui  convient  à  chs^que  longitude  du 
soleil.  Aussi  a-t-on  calcule  par  la  théorie  ces  variations 
séculaires,  et  on  les  a  jointes  aux  tables  du  soleil. 

On  conçoit  également  que  les  cai^i^es  qui  rendent 
l'équation  du  tems  nulle  doivent  encore  avoir  leur  effet , 
malgré  les  petites  variations  que  la  nutation  occasionne 
dans  la  marche  de  nos  trois  soleils.  Ces  variations  qui 
ne  s'élèvent  jamais  qu'à  quelques  secondes  ,  changeijt 
un  peu  les  époques  des  quatre  rencontres  qui  ont  lieu 
chaque  année ,  mais  elles  ne  peuvent  ni  les  détruire ,  ni 
les  faire  sortir  des  limites  que  nous  leur  avons  assignées. 

i3o.  Si  l'inclinaison  de  l'écliptique  sur  le  .  plan  de 
l'équateur  était  nulle  ,  en  sorte  que  ces  deux  plans  coïn- 
cidassent toujours  ,  la  partie  de  l'équation  du  tems  qui 
dépend  de  cette  inclinaison  ,  serait  nulle  aussi.  Alors 
le  mouvement  moven  et  le  mouvement  vrai  ne  diffère- 
raient  Tun  de  Tautre  que  par  l'équation  du  centre.  Le 
soleil  vrai  et  le  soleil  moyen  ne  se  joindraient  qu'au  pé- 
rigée et  à  Tapogée,  et  le  tems  vrai  ne  coïnciderait  avec  le 
tems  moyen  que  deux  fois  dans  l'année ,  lorsque  le  soleil 
se  trouverait  dans  les  absides. 
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i3i.    D'après  ce  qu'on  vient  de  dire,  il  est  facile  de 
sentir  que  l'instant  du  midi  vrai ,  marqué  sur  une  méri- 
dienne ,   par  l'ombre   d'un  style ,    diffère   en  général  du 
midi  moyen.  Mais  comme  on  connaît,  pour  chaque  jour, 
l'équation  du  tems,  on  peut  marquer,  pour  chaque  jour, 
de   part  et  d'autre  de  la   méridienne ,   la  direction  et  la 
limite  de  l'ombre  ,  à  l'instant  du  midi  moyen.  On  a  ainsi 
une  suite  de  points  qui  marquent ,   autour  de   la  méri- 
dienne vraie  ,  les  méridiennes  successives  du  soleil  moyen. 
La  courbe  qui  unit  leurs  extrémités  doit  évidemment  ren- 
contrer la  méridienne  vraie  ,  en  quatre  points ,  correspon- 
dans  aux  quatre  instans  de  l'année  où  l'équation  du  tems 
devient  nulle.  De  plus  ,  elle  doit  être  fermée  et  rentrante 
$ur  elle-même ,   puisque  l'équation  du  tems  reprend  les 
mêmes  valeurs  après  chaque  révolution:  aussi  cette  courbe 
a>t-elle  à-peu*près  la  forme  du  chiffre  8.  Mais  elle  n'est 
pas  symétrique  ,  parce  que  les  époques  auxquelles  l'équa- 
tion du  tems  devient  nulle  ,  sont  inégalement  éloignées. 
On  la  nomme  la  méridienne  du  tems  moyen ,  et  lorsqu'on 
la  trace  ,  autour  de  la  méridienne  vraie ,  sur  les  cadrans 
solaires ,   on  marque  sur  son  contour ,  des  signes  corres- 
pondans  aux  diverses  saisons ,   afm  de  reconnaître  facile- 
ment la  portion  de  la  courbe  qui  convient  à  chaque  partie 
de  Tannée. 

Dans  le  petit  abrégé  de  Gnoroonique ,  placé  k  la  fia 
de   cet    ouvrage  ,    on   trouvera  l'exposition  détaillée  du 
procédé  qu'il  faut  suivre  pour  tracer  une  méridienne  du 
tems  moyen  ,  avec  un  exemple. 

Il   existe  une   méridienne   de   ce   getire  ,    tracée    par 
M.  Bouvard,   sur  le  palais  du  Luxembourg,  à  Paris. 
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CHAPITRE    XIII. 

Des  Taches  du  Soleil ,  de  sa  forme  ,  de  sa 

rotation. 

iSa.  Nous  venons  de  calculer,  avec  la  dernière  exac- 
titude ,  les  mouvemens  du  soleil  :  cherchons  maintenant 
à  acquérir  quelques  notions  sur  sa  forme  et  sur  sa 
nature. 

A  la  vérité  ,  nous  sommes  si  éloignés  de  lui ,  que  nos 
connaissances,  sur  ces  deux  points,  semblent  devoir  tou- 
jours être  fort  incertaines  )  mais  on  désespère  moins  du 
succès ,  quand  on  considère  les  résultats  que  nous  avons 
déjà  obtenus;  et,  quelque  petites  différences  que  puisse 
nous  présenter  cet  astre,  à  la  distance  où  il  est  placé  ,  on 
peut  être  sûr  qu'elles  n'échapperont  pas  à  des  observations 
précises  et  multipliées. 

Le  soleil  nous  offre  l'aspect  d'un  disque  arrondi  et  lu- 
mineux; mais  il  n'en  faut  pas  conclure  que  sa  surface 
est  réellement  plate  ;  car  tous  les  corps  arrondis  ,  vus  de 
très-loin  ,  doivent  présenter  celte  apparence.  Le  télescope 
a  décidé  la  question ,  en  montrant  que  le  soleil  tourne  sur 
lui-même  dans  l'espace  d'environ  aS  jours  et  demi.  En 
effet,  il  n'y  a  qu'un  corps  arrondi  qui  puisse,  en  se  pré- 
sentant sous  toutes  les  faces,  être  toujours  vu  sous  la  forme 
d'un  cercle. 

Ces  observations  ont  de  plus  appris  ,  qu'il  se  fait ,  à  la 
surface  du  soleil ,   d'énormes  bouillonneinens ,    de  vives 
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«(Fervescences.  Tout  s^accorde  à  faire  considérer  cet  astre 
comme  un  immense  globe  enflammé  ,  qui  lance  autour 
de  lui  des  torrens  de  lumière ,  dont  nous  ressentons  les 
effets  à  trente  millions  de  lieues  de  distance. 

Comme  ces  phénomènes  sont  aussi  curieux  par  eux- 
mêmes  qu'importans  pour  la  connaissance  du  système  du 
inonde ,  je  vais  les  exposer  avec  quelque  détail. 

i33.  On  observe  souvent  sur  le  disque  du  soleil,  des 
taches  noires  d^une  forme  îrrégulière,  qui  traversent  sa 
surface  dans  Pespace  de  quelques  jours.  Leur  nombre  , 
leur  position  ,  leur  grandeur,  sont  extrêmement  variables, 
on  en  a  vu  qui ,  à  juger  par  Pespace  qu'elles  occupaient 
sur  le  diamètre  apparent  du  soleil ,  devaient  être  cinq  ou  six 
fois  plus  larges  que  la  terre  entière  (*).  La  vive  lumière  da 
soleil  ne  permet  pas  de  les  appercevoir  à  la  vue  simple  ; 
mais  on  les  observe  très-nettement  avec  des  lunettes  as- 
tronomiques ,  dans  lesquelles  le  trop  grand  éclat  de  cet 
astre  est  adouci ,  et  non  pas  effacé ,  par  les  verres  co* 
lorés  que  Ton  peut  placer  devant  Toculaire.  Chaque  tache 
noire  est  ordinairement  environnée  d'une  pénombre  au<* 
tour  de  laquelle  on  remarque  une  bordure  de  lumière 
plus  brillante  que  le  reste  du  soleil.  Quelquefois  on  apper- 
çoit  d'abord  des  nuages  lumineux  sur  le  bord  du  disque  ^ 
sans  voir  de  taches  à  leur  centre*;  mais  à  mesure  qu'ils 
s'avancent ,  les  taches  commencent  h  se  former ,  oii  du 
moins  à  devenir  visibles ,  et  ce  phénomène  est  assez  cons- 
tant pour  qu'on  puisse  prévoir ,  par  là  ,  leur  apparition. 
Lorsque  les  taches  commencent  à  paraître  sur  le  bord  du 
soleil  9  elles  ressemblent  à  un  trait  délié.  Peu-à-peu  leur 


(*)  Telle  fut  la  tache  obsenée  par  HerscheU  en  1779.  Sa  largeur 
réelle,  conclue  de  son  diamètre  apparent^  surpassait  17000  lieues. 

/ 
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grandeur  apparente  augmente  ^  à  itiesure  qu'elles  s'ayaiw 
cent  veirs  le  milieu  du  diéi^ue  ;  ensuite  elles  diminuent  par 
les  Éiiémes  périodes,  et  finissent  par  disparaître  entière** 
ment.  Cependant  la  bordure  lumineuse  qui  les  environne 
est  encore  visible  quelque  tems  après.  Ces  accroissemens 
et  ces  diminutions  s'expliquent  facilement ,  si  Ton  aop^ 
pose  les  taches  adhérentes  à  la  surface  arl-ondie  du  soleil  <; 
car  alors  ,  le  seul  mouvement  de  rotation  doit  nous  les  faire 

appercevoir  sous  divers  degrés  d'obliquité  et  de  grandeur. 

* 

iâ4*  Pour  observer  les  taches  qui  paraissent  sur  le  dis- 
que du  soleil ,   et  pour. déterminer  exacteitient  leurs  posi» 
lions  successives  sur  ce   disque  ^  on  emploie  la  Tnarlwniff 
parai  lactique  t  ^^e  nous  avons  décrite  dans   le  premier 
Kvre.  £lle  est   extrêmement,  propre  a  cette  observation  ^ 
puisqu'elle  est  destinée  à  mesurer  les  petites  différences 
^'ascension  droite  et  de  déclinaison.  On  dirige  la  lunette 
de  cet  instrument  sur  le  soleil ,  et   après  avoir  mis  k^ 
peu-près  le  centre  de  cet  astre  sur  le  fil  horisontal  ^  on 
tE>bset've  le  tems  qui  s'écoule  entre  le  passage  du  bord  aux 
fils  horaires,  et  celui  de  la  tache  que  l'on  veut  observer. 
Cet  intervalle  donne  la  différence  d'ascension  droite,  entre 
la  tache  et  les  bords  ;   par  conséquent ,  entre  la  tache  et 
le  centre ,  puisque  la  distance  des  bords  au  centre ,  ou 
le  demi  -  diamètre  apparent  dn    soleil  est  connu  par  les 
observations.  On  mesure  de  même  avec  le  fil  équatorial 
mobile  ,  la  différence  de  déclinaison  des  bords  et  de  la 
tache,  et  l'on  en  conclut  la  différence  entre  la  tache  et  le 
centre.  (>es  résultats  fixent  la   position  de  la  tache  sur  le 
disque ,  et  en  l'observant  ainsi  pendant  tous  les  jours  de 
son  apparition,  on  peut ,  si  celte  apparition  est  de  quelque 
durée,  tracer  la  route  apparente  de  la  tache  sur  le  disque, 
avec  beaucoup  d'exactitude  ,  soit  par  un  dessin  graphique, 
soit  par  le  calcul ,  ce  qui  est  beaucoup  plus  précis. 
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Lorsqu'on  a  observé ,  avec  soin  ,  une  même  tache  , 
pendant  tout  le  tems  qu'elle  emploie  à  traverser  le  disque 
du  soleil ,  ce  qui  demande  environ  i^  jours ,  si  l'on  est 
assez  heureux  pour  qu'elle  dure  ,  on  Ja  revoit  encore  après 
un  intervalle  de  tems  à-peu-près  égal  ;  mais  elle  se  trouve 
sur  le  bord  du  soleil  opposé  à  celui  où  elle  a  disparu. 
Cette  marche  révolutive  est  commune  à  toutes  les  taches* 
Cependant ,  il  arrive  ,  pour  l'ordinaire ,  qu'après  quel- 
ques retours  semblables ,  on  cesse  enfin  de  les  revoir  ; 
maïs  comme  on  sait  aussi  qu'elles  se  dissipent ,  et  dispa- 
raissent quelquefois  sur  le  disque  même  du  soleil ,  on  est 
fondé  à  croire  que  celles  qui  ne  reviennent  plus,  se  sont 
dissipées  sur  la  surface  opposée.  En  effet,  leur  nombre  est 
extrêmement  variable,  et  elles  n'ont  rien  de  régulier  dans 
leurs  apparitions.  11  y  a  des  années  où  l'on  n'en  voit  au-* 
cune ,   d'autres  où  elles  sont  très-fréquentes. 

i35.  Ces  phénomènes  ont  conduit  M.  Ilérschell  h  penser, 
que  le  corps  du  soleil  est  un  noyau  solide  et  obscur,  en- 
vironné d'une  immense  atmosphère,  presque  toujours 
remplie  de  nuages  lumineux.  Selon  lui,  ces  nuages  flottant 
au  hasard,  s'entrouvrent  quelquefois  et  nous  découvrent 
le  noyau  obscur  ;  de  même  que  du  haut  des  montagnes 
qui  s'élèvent  à  la  surface  tle  la  terre  ,  on  peut  quelque- 
fois^ à  travers  les  interstices  des  nuages,  découvrir  le 
fond  des  vallées.  M.  Herschell  croit  aussi  qu'il  existe 
à  la  surface  du  soleil ,  des  montagnes  très-hautes  ,  dont 
les  sommets  paraissant,  par  intervalles,  au-dessus  de 
la  matière  lumineuse  ,  nous  offrent  l'apparence  de  ta- 
ches noires.  En  effet,  ces  explicatiom  s'accordent  assez 
bien  avec  les  phénomènes  observés.  Mais  on  y  satisferait 
encore  en^  supposant  avec  l'auteut  de  la  Mécanique  cé- 
leste ,  que  le  corps  même  du  soleil  est  embrasé.  Car  le 
développement  des  fluides  élastiques  qui  se  formeraient 
2.  i6 
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dans  le  sein  de  cette  masse,  devrait  y  exdter  des  bon'* 
leversemens  terribles;  et,  dans  cette  supposition,  les 
taches  pourraient  être  des  cavités  profondes,  d'où  sortît 
raient  par  intervalles.de  vastes  éruptions  de  feux,  faible- 
ment représentées  par  les  volcans  terrestres. 

i36.  Lorsqu'on  eut  découvert  les  taches  du  soleil  ^  on 
s'empressa  d^en  suivre  et  d^en  étudier  les  mouvemeos.  Le 
moyen  le  pins  simple  de  les  déterminer,  est,  comme  nous 
Tarons  dit ,  d'observer  pendant  plusieurs  jours ,  les  diffé* 
rences  de  déclinaison  et  d'a5cension  droite  entre  une  même 
tache  et  le  centre  du  soleil ,  pour  en  conclure  les  difiPé* 
rences  de  longitude  et  de  latitude,  en  calculant  celle  an 
centre  et  celle  de  la  tache  par  les  formules  de  la  page  58. 

Alors  supposoi/s  que  T,  jig,  2.1 ,  représente  le  centre  de 
la  terre.  Soiti?^  Fécliptique,  ou  le  grand  cercle  de  la  sphère 
céleste  décrit  par  le  soleil ,  BSA  le  disque  apparent  de  cet 
astre  ,  C  son  centre,  et  il/ la  position  apparente  delà  tache^ 
que  je  suppose  au-dessous  du  plan  de  Fécliptique,  du  côté 
du  Sud.  L'angle  CTPsera  la  différence  de  longitude  ;  l'angle 
PIM  sera  la  différence  de  latitude  (celle  du  centre  da  soleil 
est  toujours  nulle  )  ,  et  ces  deux  angles  seront  connus 
par  l'observation,  puisqu'on  peut  les  conclure  des  dif- 
férences de  déclinaison  et  d'ascension  droite  observées. 

Ces  angles  étant  toujours  très-petits,  on  peut ,  dans  mie 
première  approximation  considérer  Ifes  arcs  qui  les  mesu- 
rent ,  comme  autant  de  petites  lignes  droites  ;  et  si  on 
les  suppose,  comme  à  l'ordinaire,  mesurés  sur  la' sphère 
céleste  ,  dont  le  rayon  est  Cl\  l'angle  CTP  ou  l'arc  qui 
le  mesura,  sera  représenté  par  la  ligne  CP,  l'angle  PIM 
par  la  ligne  PM ^  et  enfin  le  diamètre  apparent  du  soleil 
par  la  ligne  BA.  Par  conséquent,  pour  prendre  une  idée 
précise  de  la  position  de  la  tache ,  on  pourra  décrire  à 
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volonté  un  cercle  ASB  ^  Jig,  2,2.  ^  dont  le  diamètre  sera 
suppose  contcuii  autant  de  parties  de  Tunité ,  que  celui 
du  soleil ,  donné  par  Tobservation  ,  contient  de  secondes 
de  degrés.  On  prendra  la  ligne  CP  égale  au  nombre  de 
secondes  contenues  dans  la  différence  des  longitudes;  on 
fera ,  de  même  ,  la  perpendiculaire  PM  égale  au  nombre 
de  secondes  que  contient  la  latitude  de  la  tache ,  et  Ton 
aura  ainsi  la  position  de  cette  tache  représentée  sur  le 
disque  apparent  du  soleil. 

£n  répétant  la  même  opération  pendant  plusieurs  jours 
consécutifs ,  on  aura  une  suite  de  points  tels  que  M^ 
M' j  jyP  j  ilT" ,  fig.  22,  qui  représenteront  la  route 
apparente  de  la  tache  sur  le  disque  du  soleil;  ou,  pour 
parler  plus  exactement ,  ce  sera  la  projection  de  la  courbe 
qu'elle  décrit ,  exécutée  sur  un  plan  perpendiculaire  au 
rayon  visuel,  mené  de  la  terre  au  centre  du  soleil.  Cette 
projection  est  en  général  une  courbe  ovale  assez  ressem- 
blante à  une  ellipse,  et  toutes  les  taches  que  Ton  peut 
observer  en  même  tems  suivent  des  courbes  semblables 
et  parallèles.  La  durée  de  leur  révolution  est  aussi  la 
même.  Elles  emploient' toutes  environ  27^,3  pour  revenir 
à  la  même  position  apparente  sur  le  disque  du  soleil. 

187.  La  forme  de  ces  ovales ,  leur  courbure  et  leur 
inclinaison  éprouvent  des  variations  très-grandes.  A  la  fin 
de  novembre  et  au  commencement  de  décembre,  ce  sont  de 
simples  fignes  droites ,  comme  Mm,  M^m'^  Mflmfljjîg,  aS. 
Alors  les  taches  vont  de  M  en  7n ,  c'est-à-dire  ,  de  la 
partie  australe  de  Técliptique  dans  sa  partie  boréale.  Les 
points  il/,  M%  où  elles  commencent  à  paraître  et  que 
l'on  pourrait  appeler  leur  orient,  sont  moins  élevés  que 
les  points  mm'm^/.  ...où  elles  disparaissent  ,  et  que  l'on 
pourrait    nommer   leur   occident.   Peu-à-peu  ces .  lignes 
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droites  se  courbent  et  forment  des  ovales  comme  dans  la 
fig,  a4.  Pendant  l'hiver  et  le  printems ,  la  convexité  d» 
ces  ovales  est  tournée  vers  le  pôle  boréal  de  Fécliptique  ; 
mais  en  même  tems  leur  inclinaison  change,  et,  au  com- 
mencement de  mars  ,  les  points  où  les  taches  commen- 
cent à  se  montrer ,  sont  aussi  élevés  sur  Técliptique  que 
ceux  où  elles  disparaissent.  Voyez  Jig,  a.S.  Depuis  cet 
instant ,  le  changement  d'inclinaison  continuant  à  se  faire 
dans  le  même  sens ,  la  courbure  des  ovales  diminue  :  ib 
se  resserrent  peu-à-peu ,  et  à  la  fin  de  mai  ou  au  com- 
mencement de  jiiin,  on  les  revoit  de  nouveau  sous  la 
forme  de  lignes  droites ,  fig,  26  ;  mais  leur  inclinaison  sur 
récliptique  est  précisément  contraire  à  ce  qu'elle  était  six 
mois  auparavant.  Après  cette  époque,  ils  s'ouvrent  de 
nouveau  ,  comme  dans  la  fig.  27  ,  et  leur  convexité  est 
dirigée  vers  la  partie  australe  de  l'ccliptique  ;  en  même 
tems  leur  inclinaison  change.  Au  commencement  de  sep- 
tembre ,  on  les  voit  sous  la  forme  représentée  Jig.  28. 
Les  points  où  les  taches  paraissent,  sont  aussi  élevés  que 
ceux  où  elles  se  couchent.  Parvenus  à  ce  terme  ,  les 
ovales  se  resserrent,  s'inclinent  de  nouveau  sur  l'éclip— 
tique  ,  et  enfin  au  mois  de  décembre  ,  on  les  revoit  sous 
la  forme  de  lignes  droites,  tels  qu'ils  paraissaient  un  an 
auparavant. 

i38.  Cej  phénomènes  se  reproduisent  chaque  année 
dans  le  même  ordre ,  en  suivant  les  mêmes  périodes  d'ac- 
croissement et  de  diminution.  On  en  doit  conclure  que 
la  cause  qui  les  produit  est  également  uniforme  et  ré- 
gulière. Il  faut  de  plus  qu'elle  soit  commune  à  toutes  les 
taches ,  puisqu'elle  leur  fait  décrire  des  orbites  exactement 
parallèles  et  soumises  aux  mêmes  variations  ,  dans  leurs 
apparences.  Ce  qui  se  présente,  de  plus  simple  ,  c'est  de 
supposer  que  ces  tackcs  sont  adhérentes  à  la  surface  dia 
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soleil ,  et  (Qu'elles  tournent  avec  cet  astre  dans  l'espace  de 
quelques  jours. 

I>e  plus  ,  les  inflexions  diverses  et  successives  des  lignes 
décrites  par  ces  taches ,  indiquent  un  axe  de  rotation  qui 
n'est  pas  perpendiculaire  à  i'écliptique.  Car,  s'iilui  était per-* 
pendîculaire ,  toutes  les  taches  devraient  décrire  des  cercles 
parallèles  à  ce  plan.  Ces  cercles  ,  vus  de  la  terre  et  dans 
Féloignemcnt ,  paraîtraient  comme  autant  de  lignes  droites 
parallèles  à  Técliptique  ;  et  ces  apparences  resteraient 
constamment  les  mêmes ,  ce  qui  ne  s'accorde  point  avec 
les  observations. 

Au  contraire  tous  les  phénomènes  s'expliquent  de  la 
manière   la    plus    simple  ,    en  admettant  la   rotation   du 
soleil  autour  d^un  axe  incliné  à  I'écliptique  ^  et  qui  reste 
constamment  parallèle  à  lui-même  pendant  la  révolution 
annuelle.  Cet  axe ,  emporté  par  le  soleil  ,  prend  successi- 
vement des  positions  différentes  par  rapport  à  la  terre,  et 
nous  présente  sous  des  inclinaisons  également  variables  f 
les  cercles  que  les  taches  décrivent.  De  là  les  changemens 
que  nous   observons  dans  leur  courbure  apparente.  Parmi 
toutes  ces  positions ,  il  en  est  deux  qui  doivent  offrir  des 
lignes  droites  :  ce  sont  celles  où  le  planmené  par  l'axe  de  rota- 
tion, perpendiculairement  à  Técliptique  ,  devient  aussi  per- 
pendiculaire au  rayon  visuel  mené  de  la  terre  au  centre  du 
soleil.    Cela  ne  peut  arriver  que  deux  fois  l'année  ,  dans 
deux  points  opposes  de  I'écliptique,  et  à  six  mois  de  dis- 
tance. Alors  nous  appercevoiis  les  deux  pâles  de  rotation  du 
soleil,    c'est-à-dire,    les  deux    points  dans   lesquels   l'axe 
de  rotation  perce  la  surface  de  cet  astre.  Dans  toute  autre 
position ,   la  route  des  taches  doit  paraître  ovale  ;  mais 
lorsque  nous  découvrons  le   pôle  supérieur  ou   boréal,  la 
convexité  des    ovales  est  tournée  vers  la  partie  australe 
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de  rédjptîque  ;  et  quand  nous  découvrons  le  pâle  înfé- 
rieur,  cette  convexité  est  tournée  vêts  la  partie  boréale» 
La  marche  des  taches  se  faisant  toujours  dans  le  même 
sens  j  et  de  gauche  à  droite  ou  d'orient  en  occident ,  les 
points  du  disque  où  elles  se  lèvent ,  doivent  |lre,  pendant  six 
mois,  plus  élevés  que  ceux  où  elles  se  cfb'schent.  Le  con- 
traire arrivera  pendant  les  six  autres  mois  ;  et  il  y  aura 
deux  époques  de  Tannée  où  ces  points  se  trouveront  à  égale 
hauteur  au'rdessus  de  Pécliptique.  Après  cet  instant  d'é- 
quilibre ,  rinclinaison  des  ovales  deviendra  plus  grande  de 
jour  en  jour ,  elle  parviendra  en  trois  mois  à  sa  plus 
grande  obliquité;  et  de  là  commençant  à  diminuer  de 
nouveau  jusqu'à  un  nouvel  équilibre,  il  arrivera  enfin  que 
l'époque  de  la  plus  grande  obliquité  sera  celle  oii  le  pas- 
sage des  taches  sur  le  disque  paraîtra  se  faire  en  ligné  droite  ; 
et,  au  contraire,  dans  le  moment  de  l'équilibre,  Pouver- 
ture  des  ovales  sera  la  plus  grande.  Dans  tous  les  autres 
tems  ^  lorsque  l'inclinaison  des  ovales  diminuera ,  leur 
courbure  ira  en  augmentant. 

On  a  essayé  de  représenter  ces  apparences  dans  la 
^fig,  39,  où  Ay  B ^  C  j  Dj  £  sont  des  positions  succes- 
sives du  soleil  par  rapport  à  la  terre  ,  figurée  efi  T.  Pp 
indique  partout  l'axe  de  rotation,  et  M/72,  M'm^  M^m'f'j 
sont  les  routes  des  taches.  Il  faut  suppléer  à  l'imperfec- 
tion de  la  figure  ,  où  l'on  n'a  pas  pu  rendre  l'extrême 
éloignement  de  la  terre  et  du  soleil.  B  est  le  lieu  où  l'axe 
de  rotation  devient  parallèle  au  plan  du  disque  solaire  ,  et 
par  conséquent  perpendiculaire  au  rayon  visuel  TB,  A^  C 
sont  les  points  où  l'ouverture  apparente  des  ovales  est  la 
plus  grande.  Quant  aux  points  opposés ,  on  n'a  pas  pu 
y  figurer  le  globe  du  sojeil ,  vu  de  la  terre  ,  mais  il  est 
sensible  que  les  apparences  y  seraient  contraires  à  celles 
des  points  ABC,   Par  exemple ,   le  soleil  étant  parvenu 
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•n  C,  présente  an  spectateur,  place  en  T,  le  même 
aspect  qu'il  aurait  offert  en  A  six  mois  auparavant 
pour  un  spectateur  placé  en  A''  ^  du  cftlé  opposé  à  U 
terre  ;  c'est-à-dire  ,  qu'on  revoit  alors  les  roules  des  ta- 
ches sous  la  forme  d'ovales  dont  les  extrémilcs  sont  égale- 
ment élevées  sur  l'écliplique ,  mais  elles  se  présentent 
dans  le  sens  oppo<^é.  Une  opposition  semblable  a  lieu  dans 
toutes  les  situations  du  soleil  qui  sont  diamétralement 
opposées  sur  son  orbite. 

139.  Toutes  ces  conséquences  étant  exactement  con- 
formes aux  observations  ,  on  en  peut  conclure  avec  cer- 
titude ,  qu'en  effet  le  soleil  tourne  sur  hn-même  d'orient 
en  occident  autour  d'un  axe  incliné  à  VécHptique, 

Le  plan  mené  par  le  centre  du  soleil ,  perpcndieulai- 
rement  à  cet  axe  ,  se  nomme  Véçuateur  du  soleil.  Il  coupe 
le  plan  de  l'écHptique  ,  suivant  une  ligne  droite  qui 
s^appelle  la  ligne  des  nœuds  de  cet  équateur.  Les  nœuâê 
eux-mêmes  sont  les  points  où  cette  droile  prolongée 
indéfiniment ,  dans  les  deux  sens ,  rencontre  la  sphère 
céleste. 

i4o.  Pour  connaître  la  position  de  l'axe  de  rotation 
dans  l'espace,  il  faut  déterminer  l'inclinaison  de  Téqua» 
leur  solaire  sur  l'écliplique  ,  et  l'angle  que  fait  la  ligne 
ides  nœuds  avec  une  droite  fixe  menée  sur  le  plan  de 
l'écliplique  ;  par  exemple ,  ^avec  la  ligne  des  cquinoxcs. 
Cet  angle  se  nomme  la  longitude  du  nœud.  Voici  la  mé- 
thode qui  me  paraît  la  plus  simple  et  la  plus  exacte  pour 
déterminer  ces  élémens. 

Lorsqu'on  a  observé  la  position  d'une  tache  sur  le  disque 
du  soleil ,  et  qu'on  a  calculé  sa  longitude  et  sa  latitude  ,  on. 
connaît  la  direction  du  rayon  visuel  mené  de  la  terre  à  cette 
tache  y  à  l'instant  de  l'observation.  On  sait  de  phis  quelle 
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était ,  h  la  même  époque ,  la  longitude  du  soleil ,  sa  distance 
à  la  terre  ,  et  son  diamètre  apparent.  C'est  donc  un  simple 
problème  de  géométrie ,  de  trouver  les  intersections  de 
sa  surface  supposée  sphérique ,  avec  le  rayon  vbuel  mené 
a  la  tache.  Trois  observations  semblables  ,  d'une  même 
tache ,  déterminent  trois  points  sur  la  surface  du  soleil , 
et  ces  points  sont  situés  sur  une  même  circonférence  de 
cercle,  parallèle  à  Téquateur  solaire.  Or,  en  général,  la 
position  d'un  plan  est  fixée,  lorsqu'on  sait  qu'il  passe  par 
trois  points  connus  :  le  plan  du  cercle  décrit  par  la  tache  , 
sera  donc  déterminé  par  ces  trois  observations ,  et  l'on  en 
jpourra  déduire  la  position  de  l'équateur  solaire  qui  lui  est 
parallèle. 

i4i*  Pour  fixer  les  positions  successives  des  taches  sur 
la  surface  du  soleil  supposée  sphérique  ,  on  conçoit  , 
par  le  centre  de  cet  astre  ,  trois  axes  rectangulaires  ,  menés 
dans  des  directions  connues ,  et  qui  restent  constamment 
parallèles  à  eux-mêmes ,  pendant  la  révolution  annuelle. 
Le  premier  de  ces  axes  est  perpendiculaire  à  l'écliptiaue  , 
les  deux  autres  sont  situés  dans  ce  plan.  L'un  est  parallèle 
à  la  ligne  des  équinoxes ,  l'autre  lui  est  perpendiculaire. 
Ils  sont  représentés  cnS^Jig.  3o.  On  nomme  latitudes  et 
longitudes  héliocentriques  ,  les  longitudes  et  les  latitudes 
comptées  du  centre  du  soleil  autour  des  trois  axes  pré— 
cédens.  Elles  sont  évidemment  déterminées  lorsqu'on 
a  leurs  analogues  mesurées  du  centre  de  la  terre  ,  et 
que  l'on  nomme  par  opposition  longitudes  et  latitudes 
géocentriques.  La  trigonométrie  sphérique  nous  enseigne 
à  trouver  ces  rapports;  comme  on  le  verra  dans  les  notes 
placées  à  la  suite  de  ce  chapitre  ;  mais  il  sufGra  pour  le 
moment  d'en  avoir  indiqué  la  possibilité. 

En  appliquant  cette  méthode ,  on  trouve  que  l'équa- 
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teur]  solaire  est  incliné  à  rëcliplique  de  'j^ojic).  Il  paraît 
rester  constamment  parallèle  à  lui-même.  Les  points  de  cet 
équateur  ,  en  s'élevant  par  leur  mouvement  de  rotation 
au-dessus  de  l'écliptique,  vers  le  pôle  boréal ,  traversent 
ce  plan  dans  un  point  qui,  vu  du  centre  du  soleil,  se 
trouve  à  jS** ^60(12.  de  l'équinoxe  du  printems;  telle  est  donc 
la  longitude  hélioventrique  du  nœud  ascendant  de  Vêqua- 
ieur  solaire.  Elle  ne  parait  pas  éprouver  de  variations 
sensibles ,  si  ce  n'est  celles  qui  résultent  dç  la  préces- 
sion des  équinoxcs  ,  effet  général  que  nous  avons  déjà 
indiqué. 

142.  J'ai  dit   que  la  durée  moyenne  de  la  rotation  du 
soleil  par  rapport  à  un  même  point  de  la  terre,  est  27',3i- 
C'est  le  tcms  après  lequel  un  même  point  de  la  surface 
de    cet  astre  revient  à    la  même   distance  de   son   centre 
apparent  ;mais  ce  n'est  pas  le  tems  delà  rotation  réelle.  En 
effet ,    dans  cet  intervalle ,  le  soleil  décrit  sur  Técliptiquc 
un   arc  égal  à  i^'jOgSiG. 27,81 ,  ou   29**, 91.  En  vertu  de 
ce  seul   mouvement  ,   il    nous  découvre   chaque  jour  de 
nouveaux   points    de   sa   surface  ,    dont    il   nous   montre 
successivement    toutes    les    parties   dans    le    cours    d'une 
année.  T)e  là  résulte  une  rotation  apparente ,  qui  semblé 
se  faire  annuellement  autour  d'un  axe  perpendiculaire  à 
l'écliptique.   L'effet  de  cette  illusion  optique  se  compose 
avec  la   rotation   réelle  ,   dans  les    résultats  observés ,   et 
pour  y  démêler  les  influences  particulières  de    ces  deux 
causes,  il  faut  les  étudier  séparément. 

Faisons  d'abord  abstraction  de  la  rotation  réelle.  Ima- 
ginons un  rayon  visuel  mené  de  la  terre  au  centre  du 
soleil ,  et  concevons ,  par  ce  centre  ,  un  plan  perpendi- 
culaire à  ce  rayon.  Le  disque  du  soleil  n'est  que  la  pro- 
jection   de   tous   les   points    de   sa   surface   sur   ce    plan 
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perpendiculaire.  LMritersectîon  du  plan  et  du  rayon  vîsnel|{ 
forme  ce  que  nous  appelons  le  centre  du  disque.  C'est  à 
ce  centre  que  nous  rapportons  le  point  de  la  surface  du 
soleil  qui  est  sur  la  direction  du  rayon  visuel.  Or,  il 
n'est  pas  difficile  de  voir  que  ce  point  varie  sur  la  sur- 
face du  soleil  f  quand  le  soleil  change  de  position  sur  !• 
plan  de  rpcliptique.  En  effet,  s'il  se  trouve,  par  exemple^ 
en  Sj  flg.  3i ,  que  T  soit  le  centre  de  la  terre,  TS  \m 
rayon  visuel  mène  au  centre  du  soleil ,  C  sera  le  point 
de  la  surfaf'é  que  nous  verrons  au  centre  du  disque» 
Mais  lorsque  le  soleil  sera  en  S%  le  point  C',  qui  sera 
parvenu  au  centre  du  disque  apparent,  différera  du  point 
C;  et  pour  trouver  l'arc  décrit  par  ce  dernier,  il  fout, 
par  lo  point  5",  mener  S"P  parallèle  à  ST;  le  point  C 
se  trouvera  en  c.  Ce  point  s'est  donc  éloigné  du  centre 
apparent  du  disque  ,  par  le  seul  effet  de  la  révolution  an*- 
nuolle  du  soleil  ;  il  s'en  est  éloigné  de  l'angle  TS'T'^  qui 
^  est  égal  à  S'TS^  ou  au  mouvement  du  soleil  dans  soa 
orbite ,  pendant  l'intervalle  des  observations. 

L'effet  de  la  rotation  réelle  altère  cette  rotation  appa- 
rente ,  parce  qu'elle  est  dirigée  en  sens  contraire.  Si  clic 
sç  faisait  aussi  autour  d'un  axe  perpendiculaire  à  l'éclip— 
tique  ,  il  serait  facile  d'y  avoir  égard  ;  car  lorsqu'un 
m^me  point  de  la  surface  du  soleil  serait  revenu  à  la 
même  dislance  de  son  centre  apparent ,  ce  qui  se  fait  ea 
271,31  ,  il  se  trouverait  avoir  décrit  réellement  4^9*',9iy 
c'est-à-dire ,  une  circonférence  entière ,  plus  le  mouve- 
ment angulaire  du  soleil  dans  cet  inter\'alle  ;  d'où  il  est 
facile  de  conclure  ,  par  une  simple  proportion ,  que  le 
tems  d'une   rotation  complète  serait   25^,4. 

L'axe  réel  de  rotation  du  soleil  étant  oblique  à  l'éclip- 
tîque ,  ce  résultat  n'est  pas  tout-à-fait  exact ,  et  les  49*»9» 
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décrits  par  les  points  de  cet  astre  parallèlement  à  l'éclip- 
tique  ,  ne  produisent  pas  tout-à-fait  le  même  angle  sur 
l'équateur  solaire.  Mais  comme  l'inclinaison  de  ces  deux 
plans  est  peu  considérable  ,  l'erreur  qui  en  résulte  ,est 
fort  petite,  et  beaucoup  au-dessous  de  celles  que  ce  genre 
d'observation  comporte.  Au  reste,  la  durée  de  la  rota- 
tion réelle  se  trouve  naturellement  déterminée  quand  on 
calcule  les  positions  successives  d'une  même  tache  par 
rapport  à  trois  axes  fixes  menés  par  le  centre  du  soleil , 
comme  nous  l'avons  enseigné  plus  haut  ;,  car  de  cctu^ 
manière,  on  connaît  l'arc  réellement  décrit  par  la  tacha 
sur  son  parallèle  entre  les  observations  ,  et  en  comparant 
cet  arc  au  tems  employé  à  le  parcourir  y  on  en  conclut 
la  durée  de  la  rotation  totale. 

14.3.  En  comparant,  par  des  moyens  très-précis,  l'in- 
tensité de  la  lumière  que  nous  envoient  les  bords  du 
soleil  ,  et  celle  qui  vient  du  centre  de  son  disque,  Bouguer  - 
s'est  assuré  que  celle-ci  est  la  plus  forte.  Cependant  le 
soleil  étant  un  corps  arrondi,  ses  bords  s'offrent  oblique-  . 
ment  à  nous ,  et  présentent ,  sous  le  même  angle ,  une 
plus  grande  surface.  Leur  lumière  devrait  donc  nous 
sembler  plus  intense.  S'il  en  est  autrement ,  c'est  qu'une 
cause  plus  forte  vers  les  bords  que  vers  le  centre  ,  en 
diminue  graduellement  l'intensité.  Tel  serait  l'effet  d'une 
épaisse  atmosphère  ;  car  s'il  en  existe  une  autour  du  so- 
leil ,  les  rayons  lumineux  venus  de  ses  bords  la  traversent 
dans  une  étendue  beaucoup  plus  considérable'  que  ceux 
qui  partent  du  centre  de  son  disque ,  et  qui  la  traversent 
directement.  C'est  ainsi  que  notre  atmosphère  affaiblit 
beaucoup  plus  la  lumière  des  astres  à  l'horison  qu'au 
zénith.  L'atmosphère  solaire  est  donc  indiquée  par  ce 
phénomène ,  avec  beaucoup  de  vraisemblance. 
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x44*  ^^  verra  plus  loin  que  la  lune  est  aussi  un  corps 
arrondi  9  mais  qui  n^a  point  d^atmosphère  sensible.  Ce 
fait  sera  prouvé  d'unfe  manière  très-rigoureuse  ;  mais  l'on 
peut  déjà  en  reconnahre  la  vérilé,  en  observant  avec  soin 
les  étoiles  devant  lesquelles  la  lune  passe  ;  car  on  ne  voit  pas 
leur  lumière  s'affaiblir  peu  -  à  -  peu  en  approchant  du 
disque  de  cet  astre;  elles  brillent  jusqu'auprès  de  ses  bords, 
et  s'éclipsent  subitement.  La  lune  n'a  donc  pas  d'atmos— 
phère  sensible  :  aussi  est-elle  plus  lumineuse  vers  les  bords 
que  vers  le  centre  ,  comme  Bouguer  s'en  est  assuré.  Ce 
rapprochement  confirme  très-bien  la  théorie  précédente. 

* 

145.  Un  autre  phénomène  remarquable  ,  qui  tient  ,' 
sans  doute  y  à  l'état  actuel  çt  à  la  nature  même  du  soleil, 
c'est  l'auréole  lumineuse  i^m  l'accompagne,  et  à  laquelle 
on  a  donné  le  nom  de  lumière  zodiacale.  On  l'observe 
le  soir,  lorsque  le  soleil  vient  de  se  coucher,  et  à  l'endroit 
même  où  cet  astre  a  quitté  l'horison.  Sa  forme  est  celle 
d'une  lentille  très-applatic  ,  placée  obliquement  sur  Fhori- 
son  ,  et  dont  la  tranche  aiguë  atteint  très-loin  d.ins  le  ciel  ; 
yoy 'Jig'  Sa.  Cette  lumière  est  blanchâtre  comme  celle  de  la 
voie  lactée.  On  s'est  assuré  qu'elle  accompagne  constam- 
ment le  soleil ,  et  dans  les  éclipses  totales  .  on  l'apperçoit 
autour  de  son  disque  comme  une  chevelure  luminense.  Elle 
est  toujours  dirigée  dans  le  plan  de  l'équateur  solaire,  et 
c'est  pour  cela  qu'on  ne  la  voit  pas  également  bien  ,  le 
soir,  dans  toutes  les  saisons.  Car  cet  cqu.Ueur  étant  di- 
versemeut  incliné  à  l'horison  ,  en  raison  des  diverses  po- 
sitions du  soleil  dans  l'écliptique  ,  la  lumière  zodiacale 
.s'incline-  avec  lui ,  et  se  cache  en  grande  partie  sous  l'hori- 
son ;  ou  du  moins  son  éclat  est  fort  affaibli  par  les  vapeurs 
qui  s'élèvent  près  de  la  surface  de  la  terre.  Le  tems  le  plus 
favorable  pour  l'observer  dans  nos  climats  est  l'équinoxe  di» 
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printems ,  vers  le  mois  de  février  ou  de  mars.  Alors  la  ligne 
des  éqninoxes  est  le  soir ,  dans  Thorison ,  Jig,  33.  L'arc  de 
récliplique  SS'  ^  dans  lequel  le  soleil  va  entrer,  est  plus 
élevé  sur  rhorison  que  l'équateur  SEQ,  La  différence  est 
égale  à  l'obliquité  de  Técliptiquc,  c'esl-à  dire  à  :4G®,o74o* 
Ainsi  la  lumière  zodiacale  ,  toujours  dirigée  dans  le  plan 
de  l'équateur  solaire ,  qui  est  presque  dans  le  plan  dt 
l'écliptiquc ,  se  trouve  alors  plus  élevé  que  l'équateur 
de  toute  cette  quantité.  Dans  nos  climats  ,  aucune  autre 
position  du  soleil  n'est  aussi  favorable.  Par  exemple,  au 
solstice  d'été,  l'arc  5'"T  de  l'écllptique  ,  est  parallèle  à 
l'arc  EQ  de  Téquateur  céleste.  La  pyramide  lumineuse  se 
trouve,  le  soir,  parallèle  à  cet  équatcur,  c'est-à-dire,  beau- 
coup plus  inclinée  qu'au  tems  de  l'équinoxe  du  printems  : 
il  en  est  de  même  dans  toutes  les  autres  positions. 

146.  On  a  formé  plusieurs  hypothèses  sur  la  nature 
et  la  cause  de  cette  lumière.  On  avait  pensé  d'abord 
qu'elle  émane  de  l'atmosphère  du  soleil  ;  miais  l'auteur 
de  la  Mécanique  céleste  a  prouvé,  d'après  sa  forme  et 
d'après  sa  grandeur  ,  que  cela  est  impossible.  On  a  cru 
remarquer  qu'elle  s'affaiblit,  quand  lé  soleil  a  moins  de 
taches ,  et  qu'elle  s'accroît  quand  il  en  a  un  plus  grand 
nombre. 

Au  reste ,  quelle  que  soit  la  cause  de  cette  lumière ,  il 
est  certain  que  la  matière  qui  nous  la  renvoie  est  extrê- 
mement rare  ,  car  on  voit  les  pluis  petites  étoiles  au 
travers. 

147.  Quant  au  nom  de  lumière  zodiacale  ,  il  vient  .de 
ce  que  l'on  appelle  zodiaque ,  une  zone  d'environ  2.0^  de 
largeur ,  dont  l'écliptique  occupe  le  milieu  ,  et  dans 
laquelle  on  croyait  autrefois  que  toutes  lès  •  orbite^ 
Àci   planètes   étaiont   renfermées.  L'auréole    lumineuse  , 
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toujours  comprise  dans  cette  zone  ,  en  a  re^u  sa  déno— . 
mination. 

i48.  Je  ne  parlerai  point  ici  de  la  grosseur  du  soleil, 
ni  des  moyens  que  l'on  a  employés  pour  évaluer  sa  den- 
sité. On  ne  peut  parvenir  à  ces  résultats  que  quand  on 
connaît  exactement  la  distance  du  soleil  à  la  terre ,  et 
celle  des  autres  corps  célestes.  Nous  devons  donc  différer 
de  nous  en  occuper ,  jusqu'à  ce  que  nous  ayons  vu 
comment  on  a  déterminé  la  parallaxe  du  soleil  et  les 
vraies  dimensions  des  orbes  planétaires. 


NOTE. 

Manière  de  trotter  les  coordonnées  d'une  tache  du  soleil^ 
par  rapport  à  trois  axes  fixes  passant  par  le  centre 
de  cet  astre.  Détermination  de  Véquateur  du  soleiL 

Soient  JT,  JT,  les  deux  coordonnées  du  soleil  rapportées  à  deux 
axes  fixes  et  rectangulaires  menés  par  le  centre  de  la  teixe  dniis  le 
plan  de  récliplique  j  Taxe  des  A  élant  supposé  passer  par  Téquinoxe 
du  printems.  Si  Ton  nomme  L  la  longitude  du  soleil  vue  de  la  terre , 
et  ^  la  distance  de  cet  Oiitre  j  on  aura 

Xz=zJ{cosL,     r=:JlsïnL. 

Menons ,  par  le  centre  de  la  terre  ,  un  troisilme  axe  perpendiculaire 
au  plan  de  Técliptique  ,  ce  sera  l'axe  des  Z  ,  et  nous  supposcroii» 
les  J^  positifs  dirigés  vers  le  pôle  boréal  de  ce  plan.  Soient  x,  ^',  z 
les  coordonnées  rectangulaires  d^une  tache  du  soleil  rapportée  à  ces 
axes  à  un  instant  donné  j  soient  de  plus  ,  au  même  instant  ^  /  la 
longitude  géocentrique  de  la  tache ,  a  sa  latitude  gcocentriquu  y  et  ; 
la  projection  de  son  rayon  vecteur  sur  le  plan  de  l'éclipti^ne  ,  on 
aura  évidemment 

jps{COt/,   j-  =  {fiiL/,    2=$  tang  a  j 
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or,  si  Ton  repr^sf>nte  par  r  la  Traie  distance  de  U  tache  au  centra 
de  la  terre,  on  aura  aussi 

{  ^  r  C08  X  f 

par  conséquent ,  en  éliminant  ^ ,  les  Taleurs  de  x  ^  /,  2  deTiendront 
X  ==  r  cos  A  cos  /,    ^  =  r  cos  a  sin  / ,    2  :=  r  sin  ju 

Cette  forme  de  valeurs  est  souvent  employée  dans  l'astronomie.  Main- 
tenant ,  si  nous  appelons  jc\  y* y  z'  les  irois  coordonnâmes  de  cette 
même  tache ,  rapportées  à  trois  axes  par.-ilicles  aux  précédens  et  iixct 
ma  centre  du  soleil ,  nous  aurons  en  général' 

a:'  =  jr  — jr,    y'^jr^T,    z' =z  z, 

et  si  l'on  suppose  que  la  surfacn  du  soif  il  soit  spliérique  et  que  son 
rajon  soit  r' ,  on  aura,  entre  les  trois  coordonnées  j:',  ^',  z' ,  1a 
rdntiou  qui  convient  à  la  sur&ce  de  la  sphère ,  c^est-à-dire , 

les  véritables  inconnues  du  problème  sont  x' ^  y' ^  z' :  pour  lef 
déterminer  ,  metions-y  d^abord  i  la  place  de  x  ,  /* ,  2 ,  X,  Y  leura 
iraleursj  elles  de\iendront 

*'=  rcos  A  GQ%l-^Rco%L^  J^'=  rcos  Asin/  —jRsin/,  x'  =  rsinAj 

substituons  maintenant  cos  quantités  dans  l'équation  ^e  la  sur&ce  da 
•oleil  et  \développoni  les  carrés ,  nous  trouverons 

,1  —  ^JXt  cos  A  .  cos  (£  —  /)  =  r  »  —  B*\ 

on  pent  a  la  place  de  R  substituer  sa  valeur  en  fonction  de  r' ,  car 
«n  nommant  A  le  demi-diamètre  apparent  du  soleil  tu  de  la  terre 
«  rinstant  que  Ton  considère  9  on  aura  évidemment 

r'  =  /{sin  A, 

et  si ,  diaprés  cette  l'elation  ,  on  élimine  R  ^  Féquation  à  résoudre 
devient 

cos  A  .  cos  (L  -^l\  r'* .  cos»  A 

i--.arr'. r—^ -= 7—;: — î 

itn  Cl  iin*  Ck 
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iToxi  Fou  tire  pour  r  deux  Taieurs   ■ 

^  (  ros  A  .  cos  (  X  —  /)  ±  K  cos'  A  cns»  (  y>  —  /)  —  cos»  A    \ 
r=zr  { :— — y 

mais  de  ces  deux  Taleurs  il  ne  f<)ut  prendre  que  la  plus  petite  ^  car 
lorsque  nous  observons  les  taches  .  elles  se  trouvent  toujours 'dans 
la  parlie  de  la  sphère  du  soleil  qui  est  la  plus  voisine  de  la  tei're* 
On  aura  donc  simplement 


{cos  A  ros  (  /L  —  /  )  —  \/  cos»  K  .  cos'  {L  —  /  )  —  cos*  A  \ 
sm  A  } 

en  substituant   cette  valeur  de   r  dans  les  expressions  '  générales  de 

ri 

jr',  y',  s',  et  v  mettant  aussi  pour  R  sa  valeur  — ^ ;  on  aura 

siii  A 

les  coordonnées  x',j^',  s',  exprimées  en  funciion  du  rayon  de  la 

surface   du   soleil  ,  et   des  longitudes  et  Litiluiies   observées.   Ainsi  ^ 

géométriquement  parlant ,  ces  valeurs  seront  déterminées.  Mais  pour 

pouvoir  les  calculer   numériquement  avec  beaucoup  d'exactitude  ,  il 

faut  encore  leur  faire  subir   une  préparation  qui  introduise  les  sinus 

des  petits  angles  A  et  L  —^l  au  lieu  de  leurs  cosinus  ,  et  qui    de 

plus  introduise  ces  petits  angles   partout   oii  il  y  a  des  difTcitnceA 

de  sinus  et  do  cosinus.  C  est  à  quoi  l'on  parviendra  en  prenant  d^abord 

vn  angle  auxiliaire  vt'  tel  qu'on  ait 

sin»  4  ^  ^^**  ^  cos»  {L  —  /)  —  cos'  A , 

cet  an^Ie  -t  sera  toujourrf  fort  petit ,  car  Téquation  qui  le  détermina 
peut  être  mise  sous  la  forme  suivante , 

sin»  4  ==  <^o*'  (^  —  0  —  cos'  ^  —  sin»  a  cos»  (Z.  —  /), 
ou  ))ien 
«in'  4  =  sin  .  (  A  +  i  —  /)  sin  (A  —  Z  4-  /)  —  sin>  a  cos'    (  Ti  —  /}  j 

comme  les  angles  A  ,  L  —  /  et  A  sont  toujours  extrî^niemcnt  petits, 
chacun  des  termes  de  celte  équation  se  cah-nlera  par  les  tables  or- 
dinaires de  logarithmes  avec  une  «xtr^me  exactitude  ,  et   lu  racine 
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IKarrt'c  de  leur  différence  donnera  sin  4  »  et  par  consécpient  4  aTee 
une  exactitude  pareille.  Par  le  moyea  de  cette  transfoitiiation  la  va- 
leur de  r  devient 

,    (  cos  X  cos(L  —  /  )  —  sin4  ) 
r  =  r\{ — ^S; 

(  SIQ  A  ) 

et  en  la  substituant  dans  x' ^  y'  ^  z\  aprhs  y  avoir  mis  pour  R  sa 

valeur  - — -  on  trouve 
sin  A 

, ,  (  cos*  Acos(Z  —  /)cos/ —  cosZ  —  cos  ^  cos /sin  4  > 

(  sin  A  ) 

, ,  (  ces'  A  cos  (  Z  —  /}  sin  /  —  sin  L  —  cos  >.  sin  /  sin  4  > 

^  "''  {  n^'Z  / 

.   .        (  cos  A  cos  (X — /)  — sin4) 

*    =r  r  sm  A  < ^ >« 

(  sin  A  ) 

la  valeur  de  z'  n*A  besoin  d^ancune  autre  préparation  à  cause  du 
&ctcur  très^petit  sin  \  qui  ]a  multiplie  toute  entièi'e  ^  il  n^en  est  pan 
ainsi  de  a?  '  et  de  jr'  ^  mais  il  est  facile  de  voir  qu'en  mettant  pour 
cos*  A  sa  valeur  i  —  sin>  a  ,  les  termes  indëpcndans  de  a  peuvent  se 
transformer  de  manière  à  y  introduire  les  sinus  du  petit  arc  //  —  /* 
On  aura  aini>i,  pour  x\  y\  z'  ^  les  expressions  suivantes  : 

{sin(C — /)8În/ — sin*  a  Cos  (L  —  /)cos/ —  cosAcos/.sin4  > 
T— r > 
sm  A  y 

—  sin  r  L  —  l)  cos  /  —  sin' A  cos  '  L  —  Z  )  sin  / —  cos  A  sin  / .  sin  4  > 

■ — ■ TTE-^ } 


«'  =r  r'  sin  A 


{cos  \  cos  (  Z  —  /)  —  sin  4  )  , 
sin  A  y 


à  quoi  il  faut  joindre  Téquaiion  auxiliaire 

sm*  4  =  sin  (  A  -+-  /^  —  /)  .  sin  (  A  —  L-^l)  —  sin»  ^  cos»  (L  —  /). 

Ces  expressions  irès-siraples  et  très-symétriques  donneront ,  avec  la  der- 
nière exactitude  ,  les  valeurs  dcx\jr'^  z'y  d'après  les  longitudes  et  lati- 
tudes conclues  des  observations.  Quant  au  rayon  r'  de  la  surface  du 
soleil,  il  disparaîtra  de  lui-même  de  tous  les  résultats  calculés  rela- 
tivement au  centre  du  soleil ,  de  même  que  celui  de  la  sphère  célest» 
a.  17 
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disparaît  ^e  tous  les  résultats  géocentriques ,  c^est  pourquoi  il  fiiàt 
lé  co&seryer  en  facteur  allu  de  le  laisser  en  évidence  :  on  Verra  pins 
loin  que  les  observations  introduites  dans  nos  formules  pennettent  de 
juger  si  ce  ra^'on  est  constant,  et  par  conséquent  si  la  sur&ce  du 
floleil  est  rceliement  sphérique. 

On  pourrait  aisémeni  déduire  de  nos  formules  les  longitudes  et 
latitudes  héliocentriques  y  c^est-à-dire  ,  vues  du  centre  du  soleil, 
quantité  dont  les  astronomes  font  un  fréquent  usage,  tant  pour  le 
problème  qui  nous  occupe  que  pour  d'^autres  questions  analogues. 
En  nommaut  a'  et  /'  cette  latitude  et  cette  longitude,  cclle-<:i  étant 
toujours  comptée  dans  le  nième  sens  que  la  longitude  géocentiique 
à  partir  du  même  équinoxe,  c'est-à-dire,  du  même  point  de  la 
sphère  céleste,  on  aurait  évidemment 


tane  /'  =  — ~  >     tang  a'  =    .  , y 

ce  qui  donnerait  encore 

X   z=:  r  cos  \   cos  l         y   ^=:  r  cos  A  siu  /  <   =  r  •  un  a  , 

mais  ces  expressions  nous  seront  inutiles  dan;»  la  recherche  de  réqufr- 
teur  du  soleil ,  et  je  ne  les  ai  rapportées  qu'à  cause  des  applications 
que  Ton  en  peut  faire  dans  d'autres  circonstances. 

Revenons  donc  à  nos  valeurs  de  x'  ,y'y  z\  On  y  introduira  les 
valeurs  numériques  desjongitudes  et  latitudes  du  centre  du  soleil  et  de 
la  tache  déduite  des  observations  j  il  rpy  aura  ,  dans  cette  substitution  ^ 
d^autre  attenliou  à  avoir  que  d^obserrer  fidèlement  les  règles  des  sinus  et 
cosinus  ,  et  de  faire  ensuite  le  calcul  exactement.  Pour  s'assurer  que 
Ton  ne  s'est  pas  trompé  ,  il  sera  bon  de  faire  la  somme  des  trois 
carrés  x'^  -^  x'^  -t-  z'" ,  et  cette  somme  devra  être  égale  à  r'*.  On 
lépétera  ce  calcul  ])Our  trois  positions  observées  d^une  même  tache» 
et  l'on  aura  ainsi  les  coordonnées  hélioceutriques  correspondantes  que 
je  représenterai  par 


/       /      / 
X    y     z 

Il  rf  // 

X       Y      Z 


X 


I,,       tti      tit 


ces  calculs  faits,  le  reiie  n''a  plus  aucune  difHcultc. 

En  effet,  par   ces  trois  positions  successives  de  la  tache  ^  menons 
uu  plan  :   ce  sera  le  parallèle  à  l'équateur  solaire  sur  lequel  la  tacha 
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se  meut.  L  ëquaiiOD  de  ce  parallèle ,  rapportée  au  m^e  syslême  de 
coordonnées  que  la  tache ,  sera  nécessairement  de  la  forme 

A  ^  By  Z> ,  étant  trois  coefficiens  constans  qui  détemÛDent  la  po- 
sition du  plan  cherché.  Puisque  ce  plan  contient  les  trois  positions 
successives  de  la  tache,  les  coordonnées  de  ces  trois  positions  doi*^ 
▼ent  y  satisfaire  ^  c'est-à-dire  que  Ton  doit  avoir 

/ 
z'   =Ax'  ^By   ^D    \ 

z"  =  Ax"  ^  By"  -^^  D     \'   '   '   •  (0 

z"  =  Ax"^By"  +  D    ) 

ces  trois  conditions  suffisent  pour  déterminer  A  ^  É  ^  D\  e%. 
soustrayant  successivement  la  seconde  et  la  troisième  de  la  première  > 
D  disparait  et  il  vient 

z'^z"=A{x^x"),^B(^y^y')  \_  _(^) 

cdles-ci  déterminent  A  et  B  y  mais  maintenant ,  puisque  le  plan  que 
nous  venons  de  mener  est  un  parallèle  à  Féquateur  solaire ,  uet  équa- 
teur  qui  passe  par  le  centre  du  soleil  aura  évidenmient  son  équa- 
tion de  la  forme 

z  =  Ax  4-  By , 

A  et  B  étant ,  à  cause  au  parallélisme  ,  les  même  qtie  nous  venons 
de  déterminer.  La  position  de  cet  équateur  sera  donc  ainsi  connue  ; 
et  si  Ton  nomme  /  son  inclinaison  sur  Técliptique  et  iVla  longi- 
tude de  son  nœud  aussi  sur  Técliptique ,  on  aura 

— ^— -  A 

tang  /  =  {/a*  -*-  B' ,     tang  iV  = —-• 

B 

N 

G;s    résultats  étant  connus  «  il  est  facile  de  trouver  la  déclinaison 

a» 

solaire  de  la  tache.  Par  Taxe  de  Técliptique  et  par  Taxe  de  Téquà- 
teur  solaire  qui  se  croisent  tous  deux  au  centre  du  soleil  j  menons 
un  plan  ECZ  fig,  54  ,  et  soient  CZ  et  CE  ces  deux  axes  ;  désignons 
maintenant  par  H  le  point  où  Taxe  de  Técliptique  est  rencontré  par  le 
parallèle  de  la  tache.  Si  de  ce  point  nous  menons  une  perpendicu^ 
laire  sur  Taxe    de   rotation   CE ,  Li  distance  CQ  comprise  entre  Je 
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centre  du  soleil  et  cette  perpendiculaire  ,  expimera  la  distance  da 
parallèle  de  la  tache  au  centre  du  soleil ,  et  en  la  divisant  par  le 

CQ 

rayon  r'  de  la  surface  de  cet  astre ,  le  rapport  — ;; —  sera   le    aînu» 

r 

de  la  déclinaison  de  la  tache ,  relatÎTement  à  l'équatenr  du  soltil.  Or, 
dans  le  triangle  CQR ,  Tangle  en  C ,  formé  par  les  deux  axe» 
de  réquateur  solaire  et  de  Tédiptique  ,  est  le  même  que  Fangle 
des  deux  plans  qui  leur  sont  respectiTeraent  perpendiculaires ,  il  est 
donc  égal  à  /  ^  puisque  nous  avons  nommé  /  Pinclinaison  de  Téquatenr 
solaire  sur  Fécliptique.  Dans  ce  même  ti'iangle  ,  la  distance  CH  es^ 
aussi  connue  ^  c'est  la  valeur  de  z  dans  Féquation  du  parallèle ,  quand 
X  et  /*  sont  nuls  j  elle  est  par  conséquent  égale  k  D  ou  k  z — Ax^^  By\ 
I>^après  cela ,  on  aura  CQ  =  D  oos  / ,  et  par  conséquent  9  si  Ton 
nomme  cT  la  déclinaison  solaire  de  la  tache  ;  on  aura  cette  expres- 
sion très-f  impie 

sm  d   = —    ou    sm  cr  =  ^  cos  /• 

r  r 

Lorsque  ji  ti  B  auront  été  déterminés  par  trois  observations  de  la 
tiu:he,  on  pourra  calculer  d^autres  coordonnées  x'^,  j"^,  x'v^  ^  ^g^j^g 
même  tache  par  des  observations  subséquentes,  et  comme  elles  de- 
vront satis&ire  encore  à  Téquation  du  même  parallèle  on  aura  pi^ 
reiilement 

On  verra  donc  si  la  valeur  de  D  ,  ainsi  déterminée ,  est  ou  n'est  pa» 
la  même  que  précédemment,  et  par  là,  on  jugera  si  la  tache  suit 
réellement  uu  même  parallèle  solaire  ,  ou  si  elle  sVn  écarte  par  Fefiet 
de  quelque  cause  de  variation. 

Puisque  nous  connaissons  la  déclinaison  et  du  parallèle ,  son  rayon 
sera  r  cos  d' ^  il  sera  donc  aussi  connu. 

La  corde  de  Tare  de  ce  parallèle  compris  entre  la  première  ob- 
servation  et  la  seconde ,  a  pour  expression « 

V/(a:'  -  x'"y  -*-  (x'  —  T'y  -t-  (s'  —  z"Y  ;  la  moitié  de  cette 
corde  divisée  par  le  rajon  du  parallèle  cxpriuie  le  sinus  de  la  moitié 
de  Tanc^le  décrit  par  la  tache  enire  les  deux  obsenations.  Ainsi  en 
nommant  cet  angle  A'  on  aura 

.    .    „      (^'-»")-  +  (r'-r")  +  (z'-z-')«  . 

sm*  r  ^   ==  — — — : — ; y 

*  i\r*  COS'  d 
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L'angle  ji.'  sera  bien  facile  à  calculer  par  celte  formule.  Si  Ton 
nomme  pareillement  A"  Pangle  décrit  entre  la  première  observation 
et  la  trobième ,  on  aura  de  même 

. , .  „,    (x--x"i'  +  (r'  -y-y  +  (»  - »-")' 

Soient  7%  J'"  les  intervalles  de  tems  correspoudans  écoules  entre 
la  première  et  la  seconde  observation  ,  ainsi  qu^entre  la  première  et 
la  trobième.  Si  Ton  nomme  J' le  tems  de  la  rotation  totale  ,  supposéft 
uniforme  ,  les  tems  étant  proportionnels  aux  arcs  décrits  ,  on  aura 

^        4000.  J"  ^.  ^        4oo'>.T" 

T  =r : »     ou  bien      jT  ==  — — . 

A'  A' 

•i  la  rotation  est  parfaitement  imiforme  ,  ces  valeurs  de  T  doivent 
s^accorder  exactement  \  mais  cela  suppose  ausAi  que  les  observations 
soient  parfaitement  exactes ,  et  c'est  ce  qui  n*a  jamais  lieu.  Il  y  aura 
donc  généralement  une  différence  entre  ces  valeurs  \  on  prendra  une 
moyenne  arithmétique  entre  elles  ,  et  on  la  regardera  comme  la  valeur 
de  T.  Mais  pour  savoir  jusqu^à  quel  point  cette  divergence  est  admissible 
et  attribuable  aux  erreurs  des  observations  ,  il  faudra  calculer  Ici 
valeurs  de  T"  et  T"  qu'elles  donnent  comme  correspondante  s  aux  arcs 
A'  et  A"  \  puis  en  comparant  ces  intervalles  à  ceux  qui  ont  été 
réellement  observés ,  on  verra  en  quoi  ils  diffèrent.  Ensuite  ^  d'après 
le  mouvement  apparent  de  la  tache  ,  relativement  au  centre  du 
disque  solaire  ;  on  pourra  calculer  le  chaii^ement  que  Terreur  du 
tems  aurait  du  produire  sur  les  différences  de  déclinaison  ou  d'as- 
cension droite  ,  observées  entre  le  centre  de  la  tache  et  celui  du 
soleil ,  et  Ton  jugera  si  ces  changemens  sont  assez  faibles  pour  qu^on 
puisse  les  attribuer  aux  erreurs  inévitables  des  observations. 

Pour  ne  laisser  aucun  nuage  relativement  à  Pemploi  de  ces  for- 
mules y  je  les  appliquerai  à  un  exemple  ,  et  je  choisirai  pour  rela- 
ies trois  observations  suivantes  de  M.  Messier  qui  ont  été  déjà  cal- 
culées par  Dionis-du-Séjour ,  au  moyen  d^une  méthode  indirecte  et 
«xc<*s«îiveraent  pénible.  Je  rapporte  ces  observations  telles  qu'elles  ooL 
«te  (biles  y  eu  mesures  sexagésimales» 
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Dates 
des  obsery&tions. 


i4  décembre  1777 
17 

22 


Tems  solaire 
apparent. 


iih.4i'.35" 

iih.35'.46" 

ob.io'.ir 


DipriRXMCB 
en  tem«  eatcelepas 
aage  du  premici  bot' 
du  «oleil  et  la  tach 
au  fil  horaire. 


a'.u".5 
i'.5i".5 
o'.43".o 


DirriHsircs 

d««  déclinaûon» 

entre  le  bord  boràtl 

du  «oleil  et  la  tache. 


24'.  a8" 
a3'.i5" 
at'.  3" 


En  supposant  Toblicpiité  de  Fëclipiique  égale  à  330.27'. 47",  à 
cette  époque ,  les  élémens  du  lieu  du  soleil  aux  trois  instans  des 
observations  étaient: 


i'«.  observation. 
2^.  observation. 
5«.    observation. 


Longitude 
du  centre  du  0. 


8». 220. 55'.  10' 

8«. 250.58'.  i4" 
9».  lo.  5'. 36" 


Ascension 

droite 

du  centre  du  0. 


8«.220.I7'.19" 

8".  25°.  56'.  32" 

9».     lO.Il'.Sl" 


DÉCLINAISON 

du  centre  du  0 
australe,' 


230. 16'.  25' 
230.41'.  6' 

230.27.31" 


Une  erreur  de  quelques  seconde»  sur  ces  longitudes  et  sur  Tobllquité  ne 
serait  d^aucune  conséquence,  paice  qu'elle  se  reporterait  également  sur 
les  coordonnées  de  la  tache  ;  de  sorte  que  les  différences  de  ces  coor- 
données à  celles  du  centre  du  soleil  resleraient  les  mêmes  :  or ,  c'est 
sur-tout  de  ces  différences  que  dépend  Tcxacùtude  des  coordomices 
héliocentriques . 

Maintenant  ,   je  trouve   qu'aux    trois    instans  des    observations  ^  le 
demi-diamètre  du  soleil  avait  les  valeurs  suivantes: 


A' 

=: 

16'. 

n" 

•  H 

A" 

z^ 

16' 

tl 

17 

.34 

A" 

zzz 

16'. 

1/ 

17 

.62 

Ces  valeurs  sont  exprimées  en  parties  de  grand  cercle  de  la  sphère 
céleste  ;  pour  les  transporter  sur  les  parallèles  où  les  observations 
out  été   faites  y  on  les   divisera  respectivement  par  les   cosinus  des 
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«lédinaisons  correspondantes  du  centre  du  soleil ,  puis  on  les  -retrait- 
chera  des  différences  d^ascoosio^  droite  observées  çijitre  [e  bord  an- 
térieur et  a  tache ,  ces  différences  ayant  été  d^abord  converties  en 
arc.  Le  reste  de  la  soustraction  sera  la  différence  d^ascension 
droite  entre  le  centre  de  la  tache  et  celui  du  soleil  ^  ces  différences 
ajoutées  aux  ascensions  droites  absolues  du  soleil  donneront  celles  <Je 
la  tache.  On  opérera  de  même  sur  les  différences  de  déclinai&on  ^ 
mais  comme  Tobiervalion  les  donne  immédiatement  en  parties  de 
grands  cercles  ,  il  faudra  employer  dans  la  soustractiun  les  valeurs 
de  A' ,  A^  y  àk"  sans  aucune  réduction  \  on  aura  ainsi ,  pour  les 
ascensions  di'oites  e(  les  déclinaisons  successives  de  la  tache,  les  va- 
leurs suivantes: 


!'•.  observation. 
a«.  observation. 
3«.  observation. 


iH^SCENSION 

droite  de  la  tache. 


8».23«.5a.27".84 
8».25o.46'.45".57 
9».   10.41. 3o".3o 


DÉCLIMAISOKS 

ce  la  tache. 


330. 34. 55".  89 
230. 3i'.  i".66 
230.32'.  16". 38 


Avec  ces  valeurs  et  la  même  obliquité  23°  .  27'  .  47  "  dont  nous  avons 
déjà  fait  usage ,  on  pourra  ,  en  employant  les  formules  de  la  page  58 ,  cal- 
culer les  longitudes  et  latitudes  géocen triques  de  la  tache ,  cV^st-à-dire , 
les  valeurs  de  /  et  de  a  dans  les  trois  observations.  Ou  trouveia  ainsi 


i'«.  observation, 
a*,  observation. 
3®.  observation. 


LoNOITUDFS 

géoc.  de  la  tache  , 
ou  valeurs  de  /. 


8«.23o.  9'.29".i5i 
8«.26o.  /.45'.592 
Qf,  00.59'.  8". 256 


Excès 

de  la  longiiiide 

du  soleil , 

ou  L  '<'  L 


—  i4'.i9".i5i 

—  9'. 29". 592 
-f-    6'.27''.74i 


r.ATiTUDES 

de  la   tache, 

ou  valeurs  de  A, 

australes. 


—  7'.26".62a 

—  G'.4i".483 

—  4' •.42^"  •  65a 


%ïi    substituant    ces    valeurs   et    celles    de    A  ,    A',    A''  dans  nos 
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formules ,  nous  Auroos  les  coordonnées  hëliocentrîques  de  la  tache  daBi 
ses  trois  positions  successives,  on  trouYe  ainsi 

x'=z -*-r'.o,889094i09  *'=  4-r'. 0,628876498  x^=: -r'.o,4i i5570i8 
j-'=  -*- r'.o,029245944  y'=  H-**'  •  0,661 34^^  /•'"ii+ r' .  0,8647 1  «679 
z'=  —  r'.o,456790925    5"= — r  .  0,408983004    * '"= — r' .  0,287908430 

£n  substituant  ces  valeurs  dans  Tëquation  du  parallèle  que  décrit 
la  tache,  on  trouve  les  deux  conditions  suivantes 

—  0,047808931  =  ^.0,360217611  —  B  0,631996894 

—  0,168882504  =  ^.i,5oo65ii27  —  B  0,835466735 , 

qui  donnent  pour  ^,  By  Z),  les  valeurs 

^  =  —  0,110469584    ^  =  -*- 0,030162979    Z>  =  —  r'.  0,359455268. 

On  aura  ensuite  la   longitude  du  nœud  de  l'équateur    solaire  tt 
bOn  inclinaison  sur  Técliptique  par  les  formules 


tangiV  =  —  -—->      tang/=  ^  A^  •¥  B»y 
B 

qui,  dans  le  cas  actuel  donnent 

iV  =  74o.43'.4i",    /  =  6o.3i'.57". 

Cette  valeur  de  iV  est  la  longitude  du  nœud  ascendant ,  c'est-à- 
dire,  de  celui  par  lequel  les  taches  passent  quand  elles  percent  \ft 
plan  de  récli  tique  eu  montaot  vers  le  pôle  boréal.  Cela  est  facile  à 
voir  diaprés  Téquatiou  de  Féquateur  solaire  qui  est  en  général 

z  =  Ax  ■+■  Bf  9 

car  les  valeurs  précédentes  de  A  ci  B  donnent 

A  =z  —  tang  /  sin  iV  ,    ^  =  4-  tong  /  cos  iV. 

en  les  substituant  dans  Texpression  générale  de  z ,  elle  devient 

z  '=:y  tang  /  cos  iV  —  x  tang  /  sin  iV. 

Maintenant,  supposons  que  x  ,Yj  z  appartiennent  à  un  point  dont  la 
longitude  héiioceutrique  soit  v ,  et  dont  la  distance  au  centre  du 
soleil ,  projetée  sur  le  plan  de  Téclipiique ,  soit  ç  ;  dans  cette  sup- 
})Osition  on  aura 
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.r  =  ç  cos  J* ,     j^  =  §  sin  p  , 
par  conséquent 

z  =  ç  tang  i  .  sin  (  t/  —  -^  )  > 

crst-à-dire  que  z  deviendra  positive  quand  la  longitude  9  du  point 
que  Ton  considère  comuienccra  à  surpasser  la  lon<jitude  iV  du  nœud. 
Pans  ce  cas ,  le  ])oint  que  Ton  considère  sera  dans  la  partie  boréale 
de  IVcllplique  ^  au  contraire  ,  si  t'  est  un  peu  plus  petit  que  JV , 
z  sera  néj-aiive  et  le  point  se  trouvera  dans  la  partie  australe.  Ce 
sont  précisément  là  les  caractères  qui  distinguent  /d  nœud  ascendant. 
Jjcb  résultats  préccdcns  donneront  la  dcclinajs;:>n  solaire  de  la  tach« 

par  la  foruiulc 

IJ  cos  I 
sin  d  =  ■  * 

r' 

et  Ton  trouvera 

cT  =:  —  20°.  55'.  24'* 

I  a  valeur  de  sin  d^  étant  négative ,  la  déclinaison  est  australe  ;  c'est 
pourquoi  je  lui  ai  donné  le  nignc  né^^alif.  On  trouvera  de  même  les 
angles  u4\  A"  ^  décrits  par  la  tache  autour  de  Taxe  de  roution  au 
mojen  des  formules 


sin»  ijf  = 


a. 


4  '■'"  cos'»  d^ 


8in«  j  ^  =  Il  » 

4  r  =»  cos»  d 

qui  donneront 

u//=:43o.i'.5i",     ^''=  1120. 39'.  32". 

I^es  intervalles  correspondans  T'  T"^  déduits  des  observations  et 
^>nvertis  en  tems  moyen  sont 

T'=  2i.23i».55'.4r,    T"=s8l.o^.28'.45"5 

oa  en  réduisant  tout  en  fraction  décimale  de  jour 

T  =  ai  .99703 ,     T"  =  8i  .02275. 

Pour  obtenir  ces  intervalles  exprimés  ainsi  en  tems  moyen  ,  il  faut 
prendre  d^abord'les  intervalles  de  tems  apparent  qui  sont  donnés 
immédiatement   par  les   observations ,   et    les  augnxeuter  de   rt^^  ^ 
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raison  de  5o^  pour  24  ligures ,  parce  que ,  à  cette  époque  ,  le  joqi 
solaire  Trai  éuit  plus  long  de  So'"  que  le  jour  solaire  moyen ,  ayec 
ces  Taleurs  on  calculera  le  tems  T  de  la  rotation  par  les  formules 

^        36o«.r'  ^.         ^        36oo.T" 

T= -; — *     ou  bien     T= ; , 

A  A 

ee  qui  donnera 

T  =  aSi ,  0734  ,    ou  bien     2^=  ij5 , 6566. 

Ces  résultats  diffèrent  dW  demi-jour  ;  mais  le  second  mérite  plos 
de  confiance  ,  comme  étant  déduit  d'un  plus  grand  arc  ;  aiusi ,  pour 
en  prendre  la  moyenne,  il  convient  d'avoir  égard  à  cette  circons- 
tance :  à  cet  effet,  je  les  ferai  entrer  dans  le  résultat  moyen,  pro- 
poiiionnellement  à  l'étendue  des  arcs  A'  A" ^  c'est-à-dire  dans  le 
rapport  de  i  à  a  3^ ,  ou  de  a  à  5»  En  niulti))liant  ainsi  le  prei;nîcr 
par  a ,  le  second  par  5  ,  et  divisant  leur  somme  par  7 ,  on  aura 
le  tems  moyen  de  la  rotation  qui  sera 

r=a5J,4756=  35i.IIh.a4^5I^ 

n  £iudra  maintenant  examiner  jusqu'à  quel  point  ce  résultat  repré- 
sente les  observations  \  pour  cela  ,  on  eu  déduira  la  valeur  des  tenu 
T*  T" ,  eu  le  mettant  dans  les  formules 

j._    T-A-        y„_    T. A'. 
36o<»  36o° 

on  trouvera  ainsi 

T  =  3i. 04510  ,     T'  =  yJ. 97236; 

et  en  les  comparant  aux  intervalles  observés  que  nous  avons  donnés 
plus  haut,  on  verra  que  Terreur  du  premier  est-f- 01,04807  ou 
ih.9'.i3",  et  celle  du  second  —  oi,o5o39  ou  —  i^».  ia'.34".  Exa- 
minons Peffet  que  ces  erreurs  peuvent  produire  sur  les  différences 
d^ascension  droite  et  de  déclinaison  observées  entre  le  centre  de  la 
tache  et  celui  du  soleil.  En  comparant  d'abord  les  deux  premières 
observations  qui  sont  séparées  Tune  de  Tautre  par  un  intervalle  de 
trois  jours ,  on  voit  que  la  différence  d'ascension  droite  a  varié  dans 
rintervalle  ,  de  20"  de  tems ,  et  la  différence  de  déclinaison  a  varié  de 
73"  de  degré:  ainsi  proportiomiellement  pour  1I1.9  .  i3"  j  la  première 
eliangerait  de  o",3a,  et  la  seconde  de  i";î7  ,  c'est-à-dire,  qu'il  aurait 
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•uM  de  se  tromper  de  ces  quantités  sur  la  première  obserration ,  ou 
sur  la  seconde  ,  ou  en  partie  sur  l'une  et  en  partie  sur  Tautre ,  pour 
ayoir  une  erreur  de  i^.g' .i^*  sur  la  durée  totale  de  la  rotation  de 
la  tache  dans  Tintervalle  des  observations.  En  opérant  de  même 
sur  FinterTalle  de  tems  compris  entre  la  première  observation  et 
la  troisième,  on  trouvera  que  l'erreur  —  1^.12  .3/|"  répond  à  une 
erreur  de  o'',56  en  tems ,  sur  la  différence  d'ascension  droite  et  à 
i'',29  sur  la  différence  de  décIiDaison  observées.  Ces  quantités  sont 
trop  petites  pour  que  l'on  puisse  en  ré])ondrc,  en  observant  des 
taches  dont  il  hm  déterminer  le  centre  par  estimation ,  et  dent 
les  contours  ,  peu  réguliers  et  mal  terminés ,  éprouvent  souvent  des 
variations  considérables  d'un  jour  à  l'autre.  Les  résultats  auxquels 
nous  sommes  parvenus  peuvent  donc  être  rcf^ardés  comme  repré- 
sentant bien  les  observations  dont  nous  sommes  partis ,  et  la  petitesse 
des  erreurs  qu'ils  supposent  dans  ces  observations  prouve  la  bonté 
de  ces  dernières,  bï  l'on  peut  espérer  de  pousser  plus  loin  Texac- 
tkude ,  c'est  en  combinant  un  très-grand  nombre  d'observations  d'une 
même  tache  ou  de  plusieurs  taches  différentes  par  la  méthode  des 
équations  de  condition. 

£n  effet ,  pour  donner  encore  ici  un  exemple  de  l'applitsation  de 
cette  méthode  féconde,  supposons  que  l'on  eût  seulement  de uv  autres 
observations  d'une  tache  du  soleil  ,  soit  de  la  précédente  ,  soit  de 
toute  autre,  on  pourrait  en  déduire  également  les  coordonnées  hélio- 
centriques  x,jr,  z  ,  ^„  )  ^„  >  z„»  auxquelles  je  mets  les  acccus  en 
bas  pour  les  distinguer  de  celles  dont  nous  venons  de  faire  usage. 
Maintenant ,  l'équation  du  plan  décrit  par  cette  tache  parallèlement 
à  l'équateur  solaire  serait  nécessairement  de  la  forme 

,  yielB  seraient  les  mêmes  que  nous  veuons  de  déterminer,  mais  ZX  serait 
différent ,  puisqu'il  dépendrait  de  la  déclinaison  solaire  de  la  tache. 
Les  coordonnées  héliocentriques  des  deux  positions  observées  devant 
iaiisÊùre  à  cette  équation  ,  Ton  aurait  comme  toul-à-l'heure 

par  conséquent  en  éliminant  D* , 

z  •—  z    =yi''x— T^-t-^rr  —  y). 
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Si  les  -valeurs  de  A  et  B  que  nous  avons  tronr^  plui  liauK 
éuient  parfuitrmcut  exactes ,  et  si  les  obserrations  qui  donnent  les 
nouvelles  cooidounées  héliocentriques  étaieut  par&itcnient  exactes 
aussi ,  cette  équation  se  trouverait  saiisfaite  ,  et  k  valeur  nujnériqiM 
du  premier  membre  se  trouverait  précisément  égale  à  celle  du  ae* 
condj  mais  cela  ne  saurait  arriver  ainsi  que  par  ul*.  hasard  extraor- 
dinaire et  tout-à-£ût  invraisemblable.  Ainsi  Ton  doit  s'attendre  en 
général ,  qu^cn  vertu  de  toutes  les  causes  dVrreurs  que  nos  élément 
et  les  observations  comportent  ,  Téquation  précédente  ne  sera  satia- 
£ûte  qu'à  très-peu  de  chose  près.  Soient  donc  A'  et  B'  les  cor- 
rections que  nos  élémens  comportent,  en  sorte  que  les  vrais  coe£<- 
ficicns  de  l'équation  du  plan  de  Féquateur  solaire  soient  A  ^^  A'  ^ 
B  -\^  B^  au  lieu  àe  A  et  B  que  nous  avons  trouvés  d^abord.  En 
substituant  ces  valeurs  dans  Féquation  de  condition  précédente,  elle 
pourra  se  mettre  sous  cette  forme 

-*'(^,-  »  J + ^ir-rJ = »--»»— <(^,  -  '„)  -  -B  (.y-yJ' 

le  .second  membre  est  tout  connu  ,  et  peut  se  réduire  en  nombres.  En 
le  représentant  par  C  y  nous  aurons  simplement 

c'est  une  é  ;uation  de  condition  entre  les  erreurs  A\  B*  des  deux 
élémens  A  et  B  que  nous  av  ons  adoptés.  Chaque  couple  d'observa- 
tions d'une  mc^me  tache  donnera  une  équation  de  ce  genre  où  ^'  et 
B*  seront  les  nit^mes.  Quand  on  aura  formé  un  très-grand  nombre 
de  ces  équations ,  sot  avec  les  observations  d'une  même  tache,  soit 
avec  des  observations  de  taches  différentes ,  faites  dans  des  posi- 
tions diverses  du  soleil,  de  manière  à  donner  aux  coefQciens  de» 
erreurs  des  valeurs  irès-différentes  ;  on  combinera  toutes  ces  équa- 
tions par  la  méthode  générale  que  nous  avons  expliquée  plus  haut  dans 
le  texte,  page  191,  et  Ton  obtiendra  ainsi  la  position  de  Téquateur 
solaire  avec  toute  la  précision  que  sa  détermination  comporte. 

Pour  faire  l'application  de  cette  méthode  à  un  exemple  ,  je  choi- 
sirai les  deux  observations  suivantes  de  M.  Mcssier,  qui  sont  faites 
sur  les  mCmcs  taches  que  leâ   précédentes. 


PRTSIQVE. 


iGg 


Dates 
des  observations. 


18  décembre  1777 


Te  M  S  solaire 
apparent. 


iih^a'.io" 
oh.  48'.  37" 


en  tems  entre  le  pas- 
sage du  premiei  bord 
du  •oleii  et  la  tacbe 
au  fil  horaire. 


1'. 39^.0 

o'.ig'.o 


DlTFlill'BMCC 

dea  déclinaisons 

entre  le  bord  boréak 

lu  aoleil  et  la  tache. 


2a'.48'" 
ao'.5/ 


En  supposant  toujours  Tobliquité  de  Tédiptique  ^ale  a  ^'^^  ,vf  ,fyf 
comme  dans  les  observations  précédentes  ,  on  avait  aux  iostans  de 
ces    observations 


Obsery.  du  18 

24 


Longitude 
du  centre  du  0. 


8*.  260. 59. 39' 
9«.  3<>.  9  .3o' 


Ascension 

droite  du  centre 

du  0. 


8».  260. 43'.  25".  677 
9«.  3o.2e'.3a''.48i 


DÉCLINAISON 

du  centre  du  0 
australe. 


230. 25^.43".  843 
23o.25'.3i".o3o 


à  ces  mêmes  instans ,  le  demi-diamètre  apparent  du  soleil  arait  pour 
valeur 

Le  18  .   .    .  \^ ,\'f\t\i  y 
24  .   .   .  i6'.i7".7i  9 

avec  ces  valeurs  et  les  différences  des  déclinaisons  et  d'ascensioi» 
droite  observées  ,  on  peut  calculer  la  déclinaison  et  Tascension  droit* 
de  la  tadie  y  on  trouve  ainsi 


Le  18 

24 


Ascension 
droite  de  la  tache. 


8«.  260.50'.  25". 437 
9».  3o.z3'.3x''.94i 


DÉCLINAISON 

de  la  tache  australe» 


230.32'.  i4".425 
23«.3o'.io",3aa 


ayo 
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Avec  ces  valeurs  et  robtiquité  330.27 '.47",  on  peut  calculer  h 
longitudes  et  latitudes  de  la  tache,  on  trouvera 


Le  18 


LonOlTUDE 

gëocent.  de  la  tache  ; 
ou  valeur  de  /. 


8*. 270.  Cia'.ôoQ 
9«.  2<>.57'.a7".7a8 


£xcè:s 

de  la  longitude 

du  ©, 

ou  L  -■  L 


—    ô'.  33". 609 
H-  la'.  ^".273 


Latitude 

de  la  tache, 

ou  valeurs  de  A, 

australe. 


Avec  ces  données ,  on  peut  calculer  les  coordonnées  héliocentriqoef 
de  la  tache  pour  ces  deux  positions  j  on  trouvera  ainsi 


I^  18 
24 


X 

X 

4-  r'.o,444o5o56o 
—  r'.  0,769660310 

4-  r'. 0,807029791 
H-  r'. 0,579386905 

0,389252016 
0,2682070^ 


et  en  combinant  successiTcment  ces  valeurs  et  les  précédentes  avec 
celles  qui  correspondent  à  la  première  position  de  la  tache  ,  on  en 
tirem  les  quatre  équations  de  condition  suivantes,  que  je  désignerai 
par  les  caractéristiques  (i)  ,  (2) ,  (3) ,  {/{) , 


(i)  .  .  .  H- ^jf.  0,2602 176105 

(2).  .  .-4-^.0,4450435485 

(3)  .  •  .  -t- ^'.1,3006511267 • 

(4) .  .  .-*-^.  1,6587544185 


■  jB'  .  o,63 19968940 
^.0,7777838470 
--B'.  0,8354667355 

■  2»'.  o,55o  1409605: 


+  o,oo5o79994, 
-4-o,oii252o33, 


A'  et  B'  sont  les  erreurs  de  u4  et  de  B,  On  a  employé  pour  ces 
coeihciens  les  valeurs 

u^  =  —  0,110469584  7      iî  =  4-  0.030162979 , 


que  nous  avons  déterminées  plus  haut  p,u   trois   observations.  Cest 
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pour  cela  que  lei  seconds  membres  des  ëqnations  (i)  et  (3)  sont 
nuls  'y  car  ces  équations  viennent  des  mêmes  observations  qui  ont- 
déterminé  A  ex.  B  ^  et  ainsi  elles  doivent  être  satisfiiites  par  leurs 
valeurs.  A'  tX.  B"  sont  «upposés  être  additife  k  A  et  k  B ^  c'est-à- 
dire  ,  que  les  vraies  valeurs  de  ces  coefficiens  seront  A -^  A'  et 
B-¥B\ 

Puisque  nous  avons  quatre  équations  de  condition  et  seulement 
deux  inconnues  ,  il  faut  combiner  nos  équations  de  la  manière  la 
plus  favorable  à  la  délerniinalion  de  ces  inconnues. 

Je  remarque  d^abord  que  /^'  a  un  coefficient  presqu'égal  dans  les 
équations  (i)  et  (4) ,  tandis  que  celui  de  A'  en  fort  petit  dans  la 
première  et  fort  grand  dans  la  seconde  ^  ainsi ,  en  retranchant  cet 
deux  équations  l'une  de  l'autre,  le  coefficient  de  B'  deviendra  fort 
petit,  et  celui  de  A'  restera  encore  fort  grand.  Cette  combinaison 
sera  donc  ]  ropre  à  déterminer  A'*  Je  remarque  que  la  même  chose 
arrivera  si  fa  joute  ensemble  les  équations  (3)  et  (4),  et  que  je  re- 
tranche de  leur  sonmic  celle  des  équations  (i)  et  (2)  ^  j'aurai  donc 
ainsi  les  deux  équations 

(4)-(i) +/4'.i,3985368o8+5'.o,o8i855934=+o,oii252o33 

(3)+(4) -(')*  W  •  •••♦'^'•^>^54 1 445S^-^*<55<^Mi  73o45=^OjOo6i  72090. 

Cette  combinaison  sera  très -propre  à  déterminer  A*  exactement^ 
mais  elle  serait  très -peu  propre  à  déterminer  /?'.  Pour  aïoir  cette 
dernière  ,  j'ajoute  ensemble  les  équations  (2)  et  (3)  ,  et  de  leur 
somme  je  retranche  l'équation   (4)  j  j'ai  rànsi 

Xa)H- (3)  —  (4)»»»-*- -^•0,086940257— B'.  I  ,o63iog622  = —0,006172090. 

Maintenant ,  je  traite  ces  trois  équations  précisément  comme  celles 
'qui  nous  ont  servi ,  pag.  437  .du  premier  volume ,  pour  déterminer 
le  cocfiicient  de  la  réfraction.  Je  détermine  d'abord  A'  et  B'  par 
les  deux  premières  seulement  ,  mais  je  ne  compte  que  sur  la  valeur 
de  A\  à  cause  des  petits  coefGciens  dont  B  '  se  trouve  affecté ,  et 
qui  ,  devenant  diviseurs  de  la  valeur  qu'où  en  tire  ,  aggrandissent 
considérablement  les  erreurs  dont  les  autres  termes  de  l'équation 
peuvent  être  affectés  ;  mais  par  une  raison  contraire ,  la  valeur  de 
A'  doit  ^re  peu  affectée  de  ces  erreurs  j  je  la  substitue  donc  dans 


â7^ 
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la  troisième  éqn&tîon  q[nî  doit  déteiminer  B\  et  j^ai  auu  vae 
valeur  beaucoup  pins  exacte  de  cette  quantité.  Ceit  donc  cette 
Taleur  qu^il  fiiut  employer  dans  les  deux  pretnicres  équations  ^  ja 
Yy  subsutue  ,  et  j*en  tire  deux  râleurs  de  ji*  qui  ne  s^accordent 
plus  tout-à-faît  ensemble  ^  mais  fen  prends  la  moyenne  ,  et  areo 
cette  mojrnne  ,  je  calcule  de  nouTeau  B'  :  après  deux  approxima* 
tions  de  ce  genre  ,  je  m^arréte  aux  valeurs  suirantes , 

^'  =  +  o,oo5i6aa5o  ,    jB'=  -i-  0,006620920  ; 

et  en  ajoutant  ces  valeurs  à  celles  de  ji  et  de  B  que  nous  aTOBf 
employées ,  j'en  déduis  les  suivantes  : 

-^  =  —  0,105307080  ,    5  =  -I-  0,036783898  , 

qui  étant  déduites  de  l'ensemble  des  observations ,  doivent  être  eoih* 
sidérées  comme  plus  exactes. 

Avec  ces  valeurs  et  celles  des  coordonnées  de  la  tacbe  dans  sea 
positions  successives ,  rien  n^est  plus  facile  que  de  calculer  le  cocP> 
ficient  constant  D  qui  détermine  la  déclinaison  solaire  du  parallèle 
décrit  par  la  tache  j  car  puisqu^ou  a ,  en  général , 

z  ^  Ax  +  By  -¥  D  ^    on  aura    D  •=.  %  —  Ax  —  By  ^ 

et  en  calculant  successivement  D  par  chacune  des  observations ,  on 
Terra  jusqu^à  quel  point  elles  s'accordent  pour  donner  à  la  tache 
une  orbite  plane.  On  trouve  ainsi  les  valeurs  suivantes ,  que  je 
désignerai  par  les  numéros  des  observations  dont  elles  dérivent. 


Valeurs  de  Z?. 


D"   = 


—  o,3642388o4 

—  0,567079962 

—  0,372176058 

—  o,363o6577o 

—  0,37056987a 


l'IxCKS 

des  valeurs  de  D 
sur  la  moyenne. 


—  0,003187289 

—  0.000346091 
H-  0,004749965 

—  o,oo436o323 
+  0,003143779 


OsClLLAT10^S 

de  la  déclinaison 

solaire    de  la  tache 

autour  de  la 

moyenne. 


-ii'.4r 
—  1 .17 

-t- 17  .27 
—  16'.  o" 
-».  II'. Sa" 
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•  Ces  écarts  n^ont  rien  de  régulier  ,  et  iU  loiit  de  moîiié  plus  petite 
^vm  ceux  que  noue  AToai  trouTéi  en  calculant  les  obserratioiis  du  18 
et  du  ^4  )  V^^'  "^*  premières  déterminations.  Par  cette  raison ,  nos 
dernières  \aleur8  paraissent  pi-éférables  :  en  les  employant  et  les  in- 
troduisant dans   les  formules  données  plus  hiiut,  on  trouve 

Longitude  du  noeud  ascendant  de  Té- 

quateur  solaire.  .    .' iV=:      70«.44''44" 

Inclinaison  sur  rëcliptique /:=       6*. ai'. 53" 

Dedioaison  solaire  de  la  tache.  .    •  •  ir=s<*>9io.a5'.  3'^  australe« 

On  trouble  ensuite  les  arcs  décrits  entre  la  premiire  obscmtioa 
9i  les  suÎTantes ,  qui  auront  pour  valeurs 

43o.io'.57" 

57». 43'.  G" 
n3<».i4'.ao" 
i4i».a9'.34''« 

Comme  ces  diverses  positions  de  la  tache ,  an  moins  telles  que  Tob" 
servation  les  donne ,  ne  sont  pas  exactement  dans  le  plan  du  pa- 
rallèle ,  à  cause  des  erreurs  que  les  observations  comportent ,  on 
éoit  s^attendre  que  ces  di£férens  arcs  ne  donneront  pas  exactement 
hi  même  durée  pour  la  rotation  entière  y  il  £iut  donc  employer 
de  préférence  les  observations  qui  étant  les  plus  éloignées ,  comprennent 
le  plus  grand  intervalle ,  et  peuvent  donner  la  révolution  entière  plus 
exactement.  Nous  prendrons  ainsi  les  arcs  parcomiis  entre  la  première 
observation  et  chacune  des  deux  dernières  :  ces  arcs  sont 

ii3o.x4'.ao'' ,    i4iû.39'.34"j 

les  intervalles  de  tems  moyen  qui  y  correspondent  sont 

8J.o^.a8'.45"  =  81,03275,    ipj.  1^.11'.  55"  =  loi  ,04994* 

La  durée  de  la  rotation  déduite  du  premier  arc  est....  a5i.5o53 

du  second  ....  a5j  .5700 

En  multipliant  le  premier  résultat  par  8  ,  le  second  par  10 ,    et 
a.  z8 
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diviiant  la  aoinine  par  18,  on  aura  un  résultat  moyen  ,  où'duicaa 
des  deux  arcs  influera  proportionneUement  au  nombre  de  jours  qu^ 
comprend  j  on  trouTe  ainsi 

T=a5i.  54137. 

Sans  dmite ,  pour  obtenir  cette  détermination  avec  toute  Texactitude 
désirable,  il  £iudrait  pouTOir  obseryer  encore  de  plus  longs  inter- 
Talles  ,  reToir  une  même  tache  après  une  réyoludon  entière ,  ou 
combiner  ensemble  un  nombre  très-considérable  d^observations.  On  a 
cet  avantage  pour  la  lune ,  dont  les  taches  sont  fixes ,  et  Ton  pent 
avec  succès  employer  la  méthode  précédente ,  pour  déterminer  la 
position  de  son  équateur.  Cette  méthode  peut  paiement  servir  pour 
déterminer  Féquateur  des  planètes  sur  lesquelles  on  peut  obecrvv 
des  taches  constantes  ;  il  Êiut  seulement  faire  aux  formules  quelques 
modifications  légères  ,  pour  les  appliquer  à  ee  problème*  Nous 
indiquerons  plus  tard  ces  modifications  ,  ou  plutôt  elles  se  pré-  ' 
■enteront  d^elleS' mêmes,  quand  nous  aurons  expliqué  les  lois  dct 
mouvemeus  des  planètes  ^  mais  dès  à  présent ,  Tapplication  que  nous 
Tenons  de  faire  nous  a  conduits  à  un  résultat  utile ,  et  nous  a  ofSerc 
un  exemple  de  Femploi  des  équations  de  condition.  On  verra  bientôt 
que  les  fornmles  établies  dans  cette  note  nous  deviendront  utiles  dam 
beaucoup  dWtres  circonstances ,  et  qu^elIes  serviront  à  rendres  claires 
et  évidentes  des  déterminations  qu'il  serait  difficile  de  comprendre 
sans  leur  secom*. 


f 
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CHAPITRE*  XIT. 


Ve  VlnégalUé  des  jours  et  des  saisons  dans 
les  différens  pays  de  la  Terre. 

i49*  Revenons  maintenant  sur  la  terre,  et  puisque  la 
présence  du  soleil  a  tant  dUnfluence  sur  ses  productions  ^ 
servons -nous  des  connaissances  que  nous  venons  d'ac-» 
quérir  pour  l'étudier  sous  ce  nouveau  rapport.  Comparons 
les  divers  aspects  qu'elle  présente  à  cet  astre  ,  dans  ses 
différentes  positions  :  peut-être  cette  comparaison  noud 
CQnduira-t-elle  à  des  rapprochemens  curieux. 

Remarquons  d'abord  que  nous  ne  pouvons  pas  fixer 
la  trace  du  plan  de  l'écliptique  sur  la  surface  terrestre  , 
comme  nous  y  avons  déjà  marqué  celle  de  l'équateur. 
L'équateur  est  perpendiculaire  à  l'axe  de  rotation  de  la 
sphère  céleste  :  en  tournant  avec  elle ,  il  ne  change  pas 
de  position  par  rapport  à  la  terre  ,  qu'il  coupe  toujours 
dans  les  mêmes  points.  L'écliptique  ,  au  contraire ,  est 
oblique  à  l'axe  de  l'équateur  :  il  est  fixe  dans  le  ciel  ^ 
mais  mobile  par  rapport  à  la  terre  :  en  tournant  avec 
la  sphère  céleste  ,  il  coupe  nécessairement  la  terre  dans 
des  points  différens  ,  et  la  trace  qu'il  y  forme  est  per- 
pétuellement variable   (*). 


(*)  On  décrit  ordinairement  la  trace  de  l'écliptique  sur  les  globes 
destinés  à  Tétude  de  la  géographie ,  et  on  la  fait  passer  par  les  points 
où  réquatcnr  coupe  le  premier  inéridien.  Cet  tisage  a  un  très-graïKl 
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Cependant  noiis  pouvons  fixer  la  limite  de  cette  trace ^ 
et  déterminer  la  partie  de  la  terre  où  elle  reste  toujoari 
comprise  pendant  la  :rptation.  Elle  est  bornée  au  midi 
et  au  nord  par  deux  parallèles  terrestres,  correspondans 
aux  tropiques  du  capricorne  et  du  cancer*  Si  Ton  conçok 
une  ligne  droite,  menée  du  centre  de  la  terre  à  deux 
points  opposés  des  tropiques  célestes  ,  et  qu'on  fasse 
tourner  la  terre  sur  son  axe ,  cette  droite  restant  fixe  , 
elle  tracera  sur  la  surface  terrestre  les  deux  parallèles 
dont  il  s'agit,  et  auxquels,  on  a  conservé  les  noms  qui 
leur  correspondent  dans  le  ciel.  Tous  les  lieux  qui  y  sont 
âitués  ont  un  des  points  des  tropiques  céiestes  à  -leur 
ténith,  et  leur  latitude  est  égale  à  Tobliquité  de  Téclip^ 
tique,  ou  à  26^07,  en  négligeant  les  décimales  ulté<» 
rieures.  Ces  conditions  suffisent  pour  les  reconnaître. 

i5o.  Le  tropî(jue  du  cancer^  ou  tropique  boréal^  traverse 
la  partie  septentrionale  de  l'Afrique,  sort  au  sud  du  mont 
Atlas  ;  passe  à  Syène  en  Ethiopie ,  traverse  la  Mer  Ronge  ^ 
passe  au  nord  de  la  Mecque  ,  entre  dans  l'Inde  au  sud  du 
golfe  Persique  ,  la  traverse  ,  et  sort  du  continent  par  les 
cotes  de  la  Chine  ;  de  là,  se  prolongeant  dans  la  mer  du 
Sud,  il  vient  retrouver  T Amérique  septentrionale  à  l'»x- 
trémité  australe  de  la  Californie.  Enfin ,  il  sort  dans  le 
golle  du  Mexique ,  et  va  se  terminer  sur  la  côte  occiden- 
tale de  l'Afrique ,  non  loin  des  îles  Canaries. 

i5i.  hetropiçue  du  capricorne,  ou  tropique  austral^  coupe 
la  pointe  australe  de  l'Afrique  et  de  Tile  de  Madagascar.  11 
traverse  toute  la  mer  des  Indes ,  jusqu'à  la  Nouvellc-Hol- 


inconvénient  :  l'élève  peut  croire  qu'en  effet  la  trace  de  l'écliptique 
est  fixe  aux  poiuts  marqués  sur  le  globe ,  tandis  qu'cUe(||CSK  réelle 
ment  variable. 
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lande.  Après  avoir  quitté  cette  terr^,  il  s^étend  sur  la 
mer  du  Sud ,  dans  toute  sa  largeur  ,  traverse  TAmc-* 
rique  méridionale  au  pays  du  Paraguay,  et  va  rejoindre 
TAfrique  en  passant  sur  TOcéan.  La  très-grande  partie 
de  ce  tropique  passe  sur  des  n)crs.«  F-n  général  la  partie* 
australe  du  globe  contient  beaucoup  moins  de  terres 
abandonnées  par  les  eaux  que  n^en  contient  la  partie  sep«< 
tentrionale. 

i52.  Il  est  encore  utile  pour  la  gcograpbîe  physique^ 
de  distinguer  sur  la  surface  de  la  ten:e  deux  petits  cercles 
analogues  aux  cercles  polaires  célestes.  Si  Von  fait  tourner 
la  terre  sur  elle-même,  dans  le  sens  du  mouvement  diurne , 
Taxe  de  rédiptique  restant  fixe  j  cet  a^e  tracera  sur  sa 
surface  les  parallèles  dont  il  s^agit.  Les  lieux  qui  y  sont 
situés  ont  un  point  des*cercles  polaires  i  leur  zénith  ;  leur 
latitude  est  donc  égale  à  la  déclinaison  de  ces  cercles; 
ou  à  73,90.  C'est  le  complément  de  Tobliqui^é  dé  Téclip- 
tique  à  Téquatcur. 

i53.  Le  cercle  polaire  boréal  ou  arctique  ,  traverse 
rislande  dans  l'Océan  septentrional  ;  il  Vétend  sur  cet 
océan  vers  l'est ,  entre  dans  la  îîorwège  ^  passe  k  l'extré- 
mité nord  du  golfe  de  Bothnie ,  6x*  là  traverse  la  Russie 
asiatique  ,  le  Détroit  du  nord  ;  et  après  avoir  passé  sur 
des  contrées  inconnues  de  rAmcrique  septentrionale  , 
franchi  le  détroit  de  Davis,  une  partie  du  Groenland ^ 
il  rentre  en  Islande  sur  luir-méme* 

1 54*  Le  cercle  polaire  austral  ou  antarctique  ^  est  dé-^. 
fendu  de  tous  cùtés  par  des  glaces  perpétuelles  j  et  1*00^ 
n'a  pas  pu  ,  jusqu'à  présent  9  en  approcher» 

i55.  Généralement,  l'hémisphère  austral  de  la  terre 
prait  plus  froid   que  l'hémisphèrç  boréal.  La  ceintura 
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de  glace  qui  environne  le  pôle  arctique  ne  s'^étend'  guère 
qu^à  io°  de  distance  en  latitude;  celle  du  pôle  antarcti- 
que, s'étend  à  plus  de  :2o*  ;  et  les  énormes  glaçons  qui  s'en 
détachent,  voyagent  jusqu'au  65*.  degré  et  même  jusqu'au 
55*.,  ce  qui  est  à-péu-près  la  latitude  de  Boulogne  et 
d'Abbeville.  La  même  proportion  se  soutient  de  part  et 
d'autre  pour  les  terres  que  les  eaux  ont  abandonnées  ; 
et  des  contrées,  telles  que  la  Terre  de  Feu  ,  situées  dans 
rbcmisphère  austral,  à  la  même  latitude  que  la  France , 
y  sont  couvertes  de  neiges  étemelles.  Nous  verrons,  plus 
loin ,  ce  que  l'on  a  pensé  sur  la  cause  de  cette  différence. 
Les  deux  cercles  polaires  et  les  dçux  tropiques  par- 
tagent la  surface  de  la  terre  en  cinq  bandes  ,  que  l'on 
nomme  zones ^  et  qui  sont  aussi  distinctes  les  unes  des 
autres  par  leur  position  à  l'égaidi  du  soleil ,  que  par  la 
variété  de  leurs  productions   et  de  leur  température.  ^ 

i56.  Pour  bien  saisir  ces  variétés,  suivons  la  marche 
du  soleil  d'un  tropique  à  l'autre  ,  et  comme  la  chaleur 
qu'il  répand  ne  dépend  que  de  son  élévation  et  de  la 
durée  de  sa  présence  ,  il  nous  suffira ,  dans  cette  re- 
cherche, d'avoir  égard  à  son  mouvement  en  déclinaison. 
Le  soleil,  à  cause  de  sa  grandeur,  éclaire  à-la-fois  plus 
de  la  moitié  de  la  terre  ;  car  on  prouve ,  par  les  éclipses 
de  lune ,  que  l'ombre  terrestre  a  la  forme  d'un  cône  très- 
alongé.  Mais  les  rayons  de  ce  cône  se  croisent  sous  un 
si  petit  angle  ,  qu'on  peut  n'en  pas  tenir  compte  dans  ces 
considérations  générales,  et  regarder  les  rayons  solaires 
comme  absolument  parallèles.  Alors ,  si  l'on  conçoit  une 
ligne  droite,  menée  du  centre  delà  terre  au  centre  du 
soleil ,  lé  plan  perpendiculaire  à  cette  droite  séparera  , 
sur  la  surface,  terrestre  ,  la  partie  éclairée  de  la  partie 
obscure.  Le  cercle  qui  forme  cette  limite  s'appelle  le 
cercle  d'illumination. 
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Supposons  maintenant  le  soleil  au  tropique  austral , 
en  «S,  Jig,  35.  Alors  le  rayon  CS  fait  avec  Téquateur 
CE  un  angle  de  26%o7  égal  à  Fobliquité  de  récliptique. 
Le  cercle  d^illumination  IP  fait,  avec  le  mcme  plan,  ua 
angle  ICE  de  loo®  —  26% 07  ou  73'',93 ,  égal  au  complet 
ment  de  cette  obliquité.  Ainsi ,  le  parallèle  IP  est  le  cercle 
polaire  arctique ,  et  l'P  est  le  cercle  polaire  antarctique. 
Maintenant,  si  l'on  fait  tourner  la  terre  autour  de  Taxe 
jiB  de  l'équateur  ,  pour  représenter  l'effet  du  mouve- 
ment diurne ,   voici  ce  qui  arrivera  : 

L'équateur  EQ  sera  à  moitié  dans  la  lumière  et  \  moitié 
dans  l'ombre  :  la  durée  du  jour  y  sera  égale  à  celle  de 
la  nuit. 

Tous  les  points  situés  depuis  le  pôle  boréal  B  jusqu'au 
cercle  polaire  arctique  /P,  n'auront  pas.de  jour. 

Tous  les  points  situés  depuis  le  pôle  austral  A.  j^usqu'^u 
cercle  polaire  antarctique  /'P,  n'auront  pas  de  nuit. 

Les  parallèles  Intermédiaires  entre  ces  deux  extrêmes  ^ 
auront  la  nuit  plus  longue  que  le  jour ,  ou  le  jour  plus 
long  que  la  nuit ,  selon  qu'ils  seront  situés  au  nord  ou 
au  midi  de  l'équateur. 

Enfin  ,  cette  position  du  soleil  sera  le  solstice  d'hiver 
pour  les  parallèles  du  nord  ,  situés  au-delà  des  tropiques  , 
ce  sera  le  solstice  d'été  pour  ceux  du  midi. 

A  mesure  que  le  soleil  s'avance  vers  l'équateur, ^^.  36^ 
le  cercle  d'illumination  //'  s'avance  vers  les  pôles  :  il 
abandonne  un  peu  le  cercle  polaire  austral  Pp'^  dont 
une  partie  se  trouve  plongée  dans  l'ombre  ;  il  découvre'^ 
au  contraii'e ,  le  cercle  polaire  boréal  Pp' ^  qui  commence 
à  appercevoir  le  soleil.  Par  l'effet  de  ce  changement,  les 
jours  croissent  pour  les  peuples  du  nord  ^  ils  diminuent 
pour  ceux  du  midi. 
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Généralement  le  parallèle  boréal  qui  Commence  à  voir 
le  jour,  a  sa  distance  polaire  égale  à  la  déclinaison  du  bord> 
supérieur  du  soleil  ^  c'est-à-*dire  à  la  déclinaison  du  centre^ 
moins  le  demi^-diamètre  apparent  ;  et  le  parallèle  austral 
qui  commence  à  voir  la  nuit ,  a  sa  distance  polaire 
égale  à  celle  du  centre  du  soleil,  plus  le  demi-diamètre 
apparent.  Il  est  évident  quMl  faut  employer  ici  la  déclic 
naison  apparente,  c^est-à-dire  affectée  de  la  réfraction 
moins  la  parallaxe  à  Phorison. 

Parvenu  dans  le  plan  de  Téquateur ,  ^^.  37,  le  soleil 
éclaire  la  ten^e  d^un  pôle  à  Tautre  j  et  les  jours  sont  par« 
tout  égaux  aux  nuits  :  c^est  Tinstant  de  Téquinoxe. 

Bientôt  cet  astre ,  en  s^ avançant  vers  le  tropique  bo-« 
réal ,  abandonne  tout-à~(ait  le  pôle  austral,  qui  se 
trouve  plongé  dans  Tombre  ;  il  éclaire  entièrement  le 
pôle  boréal  :  alors  celui-ci  a  des  jours  sans  nuits  ,  e| 
Tautre  des  nuits  sans  jour  ^  Tcgalité  se  maintient  cons- 
tamment à  l'équateur-  Voy.  Jig.  38. 

Cet  état  progressif  continue  jusqu^à  ce  que  le  soleil 
arrive  ^u  tropique   boréal ,  Jig.  89, 

Alors  tous  les  points  situés  depuis  le  pôle  boréal  jus-, 
qu^au   cercle  polaire  arctique  ,  ont  des  jours  sans  nuits. 

Tous  les  points  situés  depuis  le  pôle  austral  jusqu'au 
cercle  polaire  antarctique ,   ont  des  nuits  sans  jour. 

Les  parallèles  intermédiaires  ont  le  jour  plus  long  que 
la  nuit ,  ou  la  nuit  plus  longue  que  le  jour ,  selon  qu'ils 
sont  situés  au  nord  ou  au  midi  de  l'équateur,  qui  con-« 
serve  toujours  l'égalité. 

C'est  rinstant  du  solstice  d'été  pour  les  parallèles  ■  du 
nord  ,  situés  au-delà  du  tropique.;  c'est  le  solstice  d'hiver 
pour  ceux  du  midi. 

Ces  phénomènes  sont  opposés  à  ceux  que  présente  la 
position   du  soleil ,   dans  le  tropique  austral.   En  rcve-* 
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mnt  vers  ce  tropique,  les  mêmes  apparences  se  reprodaisetit 
en  sens  contraire  ,  par  les  mêmes  degrés  (^). 

La  zone  comprise  entre  les  deux  tropiques,  a  toujours 
)e  soleil  presque  à-plomb.  La  chaleur  y  est  excessive , 
et  c^est  pour  cela  qu'on  la  nomme  zone  torride  ^  c'est- 
à-dire  ,  brûlée.  C'est  là  que  la  nature  déploie  toutes  ses 

f*)  Il  est  facile  de  calculer  ,  es  f^énéral ,  la  durée  du  jour  et  celle 
de  la  nuit  dans  un  lieu  quelconque  de  la  terre  et  pour  un  instant 
quelconque  de  Tannée  ,  quand  on  connaît  Ja  latitude  du  lieu  et 
la  déclinaison  du  soleil.  En  eiïet ,  considérons  le  triangle  sphérique 
formé  par  trois  rayons  visuels  menés  de  l'observateur  au  zénith ,  a 
Tastrc  et  au  pôle  ,  à  l'instant  oii  Tastre  parait  sur  Thoriflon.  Dans 
c«  triangle ,  on  connaît  les  trois  côtés ,  savoir ,  la  distance  du  pôle 
au  zénith  que  je  nomme  D  ,  la  dislance  polaire  de  Tastre  que  je 
liomme  A  ,  enfin  ,  la  distance  de  Tastre  au  zénith  k  Tiustant  où 
il  se  lève ,  distance  que  je  nommerai  Z  ,  et  qui  est  égale  à 
loo®  -+-  réfraction  —  parallaxe.  Avec  ces  données  ,  on  peut  calculer 
jj'anglc  horaire  P ,   opposé  au  côté  Z ,  au  moj<;n  de  la  formule 

.     ,   „       l/sin  WZ^- A  -  />)8in4  (Z4-/>--A) 

L^an{i;lc  P  réduit  en  tems  ,  fera  connaître  le  tems  qni  s^éooule  depnie 
rioatent  du  lever  de  Fastre  jusqu'à  son  passage  au  méridien.  <7est 
la  moitié  du  tems  que  Fastre  rente  ai^^dessus  de  rhorison;  par  cette 
raison ,  cet  arc  P  est  appelé  ,  en  astronomie  ,  tare  semi-^diume. 

En  raett&nt ,  dans  cette  formule ,  pour  Z ,  A  et  D  leurs  valenrs , 
on  trouvera  la  valeur  de  P,  et ,  par  conséquent  ,  la  durée  du 
jour  solaire  dans  le  lieu  et  pour  Fépoque  que  Ton  aura  considérés. 
On  trouverait ,  par  h  même  formule ,  Tare  semi-diurne  d'un  astre 
quelconque.  ^ 

Le  même  triangle  sphérique  que  nous  venons  d'employer  ,pent 
servir  encore  à  déterminer  le  point  de  Thorison  où  le  soleil  se  lève 
et  se  couche  chaque  jour  dans  un  lieu  donné  j  car  puisque  reïïeS 
de  la  réfraction  et  de  la  parallaxe  se  porte  tout  entier  dans  les  verti- 
tauS)  r^o^lé    formé  au    ziiUth,   entre    le  plan   du  méridien  et  le 
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sichesses  :  les  animaux ,  les  plantes  ,  et  même  les  subs- 
tances inorganiques  9  y  sont  douées  des  plus  vives  cou- 
leurs. On  y  trouve  les  fruits  les  plus  savoureux. 

Au  contraire ,  les  régions  comprises  depuis  les  pdles 
jusqu'aux  cercles  polaires ,  ne  voient  jamais  le  soleil  que 
sous  une  très-grande  obliquité.  Elles  ont  de  longs  inter- 
valles de  jours  et  de  nuits  ,  et  sous  le  pôle  ,  il  n'y  a 
dans  Tannée  qu'un  jour  et  une  nuit  de  six  mois.  Le  froid 
est  excessif  dans  ces  contrées  ;  elles  sont  stériles  et  presque 
inhabitables  ,  même  du  côté  du  pôle  boréal.  On  les  nomme 
les  zones  glaciales, 

verlical  de  Pastre  ,  à  rinstant  où  il  ie  lève  ,  esl  ^précisément  razimuth 
du  point  de  Thorison  où  il  semble  se  lever.  Soit  donc  A  cet  azi- 
inuth  ,  compté  du  nord  :  il  est  oppose  au  côté  A  dans  notre  trlingle  \ 
ainsi   on  aura 


i^=|/ 


__  sioJjA+Z  — Z))8in  ^(A +/>  — Z) 

sm  7  ^  _  %/      — — — — - — r,    .      rk 

sin  Z  sm  D 


Ij«  complément  de  Taiigle  A  s''appelle  V amplitude  orlit^e  de  V astre  ^ 
quand  on  le  compte  vers  le  levant  ,  et  V amplitude  occase ,  quand 
on  le  compte  vers  le  couchant.  Ce  sont  les  distances  du  lever  et  du 
coucher  de  Tastre  aux  points  d'est  et  d'ouest. 

On  pounait  trouver  encore  une  expression  plus  simple  de  Pazimuth 
A  en  considérant  le  triangle  sphérique  rectangle  formé  par  les  trois 
rayons  visuels  menés  à  Tastre  ,  au  pôle  et  au  point  nord  de  la  mé- 
ridienue ,  à  l'instant  même  où  Fastre  parait  sur  Tliorison.  Car  dans 
ce  triangle  ,  la  distance  polaire  apparente  A'  sera  Phypotliéause ,  et 
Tazimuth  ^^'ou  Tare] /de  Thorison  qui  le  mesure,  sera  un  des  côtés 
de  l'angle  droit  j  on  aura  donc   ainsi 

cos  A' 

cos  A  = -—• 

sinz^ 

Mais  pour  employer  cette  expression ,  il  faudrait  corriger  la  distance 
polaii  e  vraie  A  de  l'effet  que  produit  sur  elle  la  réfraction  et  la  paral- 
laxe ,  aîln  d'obtenir  la  valeur  de  A'^  de  sorte  que  le  calcul  par  Fauir» 
formule  devient  encore  plus  sim2)!e> 


PHYSIQUE.  2.H3 

Les  pays ,  tels  que  notre  Europe  ,  intermédiaires  entre 
les  tropiques  et  les  cercles  polaires ,  ne  recevant  jamais 
le  soleil  sous  une  trop  grande  ,  ni  sous  une  trop  petite' 
obliquité ,  et  n^ctant  point  exposés  à  de  longues  alterna- 
tives de  jour  et  de  nuit  ,  conservent  une  température 
moyenne ,  qui  leur  a  mérité  le  nom  de  zones  tempérées, 

iSy.  Il  existe  toutefois  plusieurs  causes  qui  tendent  k 
diminuer  la  longue  obscurité  des  régions  polaires.  D'abord 
la  plus  petite  portion  visible  du  disfjue  du  soleil  suflfit  pour 
répandre  le  jour.  Ainsi  le  jour  commence  lorsque  le 
centre  du  disque  du  soleil  est  encore  abaissé  sous  l'ho- 
rison  de  o'*,2(),  c'est-à-dire,  d'une  quantité  presque  égale 
à  son  demi-diamètre.  Cette  circonstance  ajoute  plusieurs 
jours  au  tems  oii  le  soleil  est  visible ,  sous  les  cercles  polai- 
res. Les  réfractions  augmentent  encore  cet  effet ,  et 
d'autant  plus  qu'elles  sont  considérables  dans  ces  pays 
glacés ,  où  l'air  se  trouve  condensé  par  le  froid.  Une 
autre  cause  doit  les  accroître  encore ,  c'est  la  congéla- 
tion presque  habituelle  de  la  surface  du  sol ,  qui  rend 
le  décroissement  de  la  densité  de  l'air  très-rapide  à  de 
petites  hauteurs.  Ces  circonstances  réunies  doivent  souvent 
produire  des  réfractions  extraordinaires  qui  rendent  le 
5oleil  visible  beaucoup  plutôt.  C'est  ce  qu'observèrent  , 
en  1597,  trois  Hollandais  qui,  s'étant  avancés  jusqu'au 
84*  de  latitude  boréale ,  se  trouvèrent  pris  par  les  glaces , 
et  furent  forcés  de  passer  l'hiver  à  la  Îîouvelle-Zemble. 
Après  trois  mois  d'une  nuit  continuelle  ^  le  froid  étant 
devenu  teîrible,  le  soleil  reparut  un  instant,  à  midi,  sur 
l'horison  ,  quatorze  jours  plutôt  qu'ils  ne  l'attendaient  à 
cette  latitude  ,  et  il  continua  ,  depuis  cette  époque  ,  à 
s'élever  de  plus  en  plus;  relation  qui,  si  elle  est  véritable, 
suppose  une  réfraction  considérable ,  et  pour  le  moins 
égale  à  4°* 
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Le  crépuscule,  plus  long  dans  ces  contrées  que  dans  . 
les  nôtres,  y  maintient  encore  une  faible  lueur,  qui  les 
garantit  d'une  obscurité  totale.  Pour  concevoir  cet  effet, 
il  faut  savoir  que  le  crépuscule  ne  cesse  d'être  sensible ,  que 
quand  le  soleil  est  abaissé  sous  Tborison  d'environ  20^.  On 
estime  cette  limite  par  expérience ,  en  obser^^ant  le  tems  qui 
s'écoule  depuis  le  coucher  du  soleil  jusqu'à  l'instant  oà 
l'on  peut  voir  les  petites  étoiles  à  la  vue  simple.  Si  donc 
on  mène  un  plan  parallèle  à  l'horison,  et  qui  passe  à 
20^  au-dessous  du  centre  de  la  terre ,  le  crépuscule  sera 
sensible  jusqu'à  ce  que  le  bord  supérieur  du  soleil  ait 
atteint  ce  plan.  Supposons-nous  maintenant  placés  au  pôle 
boréal^  désigné  par  B  ,  Jig,  40;  nous  avons  l'équateur  à 
l'horison  :  le  soleil  restera  visible  tant  que  son  bord  supé-« 
rieur  élevé  par  la  réfraction  moins  la  parallaxe  sera  au-* 
dessus  de  ce  plan^  nous  le  perdrons  de  vue  quand  il  passera 
au-dessous  ;  mais  le  crépuscule  nous  éclairera  encprt  f, 
tant  q\]e  cet  abaissement  sera  moindre  que  20^.  Or,  le  plus 
grand  abaissement  du  soleil  a  lieu  quand  cet  astre  arrive 
au  tropique  austral ,  éloigné  de  26^,07  de  l'équateur. 
Ainsi  en  comptant  seulement  i*,i  pour  le  demi-diamètre 
du  soleil,  plus  la  réfraction  moins  la  parallaxe  à  l'ho- 
rison ,  il  n'y  aura  d'obscurité  totale  au  pôle  ,  que  dans  le 
tems  employé  par  le  soleil  pour  parcourir  26°, 07 — 20® — i%i 
ou  environ  5*  avant  et  après  le  solstice ,  ce  qui  fait  seulement 
70  jours,  au  lieu  des  six  mois  de  nuit  qui  auraient  ea 
lieu  sans  cette  circonstance.  Cette  durée  sera  beaucoup 
moindre  ,  si ,  au  lieu  de  nous  supposer  au  pôle ,  nous 
nous  plaçons  sur  quelque  parallèle  plus  rapproché  du  cercle 
polaire,  et  sur  lequel  les  hommes  puissent  habiter  (*). 

(*)  Prenons  pour  exemple  un  parallèle  boréal.  Soir,  D  sa  disunco^ 
f^u  pôle  boréal  dfi  Téquatcur.  S'il  n'}'  avait  ni  réfraction  ni  parallaxe  , 
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i58.  De  plus,  lorsque  la  lune  passe  au  nord  de  Tcquateur^ 
elle  tourne  constamment  autour  du  pôle,  et  les  habitans 
des  régions  polaires  Tapperçoivent  toujours  sur  l'borison  , 


ce  parallèle  commencerait  à  élre  éclairé  qtuind  la  déclinaison  /  du 
•oleil ,  supposée  australe  ,  diminuée  de  son  demi-diamètre  apparent  d  ^ 
Calerait  la  distance  D  du  pôle  au  zénith  ,  c^est-à-dlre ,  quand  on 
aurait 

D^zl^-^d,    d'oîi  Ton  lii^e    /  =  /)  +  </, 

et  il  finirait  d^étre  éclairé  quand  le  soleil  reprendrait  cette  mém* 
dédioaison.  En  cherchant  dans  les  tables  du  soleil  les  deux  époques 
de  ce  phénomène ,  et  prenant  leur  différence  ,  on  aurait  le  tems  de 
Tannée  pendant  lequel  ce  parallèle  se  troure  éclairé.  Le  complément 
de  cette  quantité  à  la  durée  d^une  année  tropique  ,  donnerait  le 
tems  pendant  lequel  le  parallèle  se  trouve  |dongé  dant  la  nuit« 

Mais  à  cause  de  la  réfraction  et  de  la  parallaxe ,  il  faudra  einp<ojer 
ou  lieu  de  ^ ,  la  déclinaison  appai-ente  è  •—  réf*  -4*  parall.  ,  ce  qu- 
donnera 

l>i=:J^  —  </— réf. -4- parall.,   par  conséquent   *=D-t-<^-l-réf— parall. j 

«n6n ,  si  Ton  Teut  tenir  compte  aussi  du  crépuscule ,  il  faudra  encore 
mettre  l  —  20<>  au  lieu  de  /  dans  Téquation  précédente ,  et  Tépoque 
à  laquelle  la  lumière  du  crépuscule  commencera  à  deyenir  sensible 
ii  midi  y   sera  donuée  par  Téquation 

Z>=i'-rf-aoo-i-éf.+parall.,  par  conséquent,  J^ssjD-l-rf-+'aoo-|-réf,- parall. 

Ija  réfraction  on^ente  donc  la  teleur  de  ^  ,  ponr  la^ielie  la  nuit 
finit  et  le  jour  commence  ^  die  accroît  donc  la  durée  dn  tems  pea* 
dant  lequel  le  parallèle  se  trouve  éclairé  ;  le  crépuKuIe  augmente 
encore  cet  effet,  en  ajoutant  ao^  à  cette  dédinaison. 

Daus  tous  ces  calculs  ^  la  réfraction  et  la  parallaxe  doivent  élre 
prises  Tune  et  Tautre  à  Thorison  {  mais  la  valeur  de  la  première  , 
variant  avec  la  température  et  la  pression  atmosphérique ,  peut  accé* 
lérer  ou  retarder  Tépoque  a  laquelle  le  parallèle  commença  à  rev<^ 
la  lumière. 
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comme  ils  voient  toujours  le  soleil  quand  il  s^approché 
du  tropique   boréal. 

Enfin ,  un  grand  nombre  de  météores  ignés ,  tels  que 
des  aurores  boréales  et  des  globes  de  feu  très-fréquens  ^ 
jettent  encore  quelques  lueurs  sur  ces  contrées  sauvages. 

159.  Puisque  j'ai  cotnmencé  à  parler  du  crépuscule  ^ 
il  ne  sera  pas  hors  de  propos  de  donner  quelques  détails 
sur  ce  sujet.  Soit  0,  fig,  4i  ?  l'observateur"  placé  sur  la 
terre ,  et  considéré  comme  étant  au  centre  de  la  sphère 
céleste;  soit  ABH  l'horison,  EQ  l'équateur,  HE  H' le 
méridien,  et  A'B'O  le  cercle  crépusculaire  ,  abaissé  sous 
l'horison  de  20°.  Le  crépuscule  ne  cessera  que  quand  le 
soleil  aura  atteint  cette  limite  ;  mais  il  ne  l'atteindra  pas 
toujours  dans  le  même  tems.  £n  effet ,  en  faisant  abs-« 
traction  des  inégalités  de  son  mouvement  propre,  qui  sont 
ici  de  peu  d'mportance  ,  cet  astre  décrit  le  même 
nombre  de  degrés  en  tems  égal ,  sur  quelque  parallèle 
qu'il  se  trouve.  Or  les  arcs  AA' ^  BB%  CO  contiennent 
des  nombres  de  degrés  différens  ;  d'abord  parce  qu'ils  sont 
inégaux  en  longueurs  ,  et  en  second  lieu  parce  que  les 
longueurs  des  degrés  y  sont  inégales.  Ces  deux  causes 
se  contrarient  mutuellement  :  en  effet ,  si  Ton  considère 
un  parallèle  austral  situé  très-près  de  Téquateur  ,  il 
est  facile  de  voir  que  l'accroissement  de  la  déclinaison 
australe  tend  d'abord  à  diminuer  la  longueur  de  l'arc 
AA^ ,  Car  le  parallèle  devenant  austral  ,  les  plans  de 
l'horison  et  du  cercle  crépusculaire  le  coupent  plus  près 
de  son  centre  que  s'il  était  boréal.  L'arc  AA^  inter- 
cepté par  ces  plans  leur  devient  moins  oblique,  et 
comme  leur  plus  courte  distance  est  toujours  la  même, 
la  longueur  des  arcs  interceptés  diminue  avec  leur 
obliquité.  Mais  d'un  autre  côté ,   à  mesure  que  la   décli- 
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liaison  augmente  ,  le  rayon  du  parallèle  diminue  y 
et  le  nombre  de  degrés  devient  plus  étznà  sur  la  même 
longueur.  On  sent  donc  qu'il  doit  exister  un  parallèle 
sur  lequel  la  compensation  se  fait  de  la  manière  la  plus 
avantageuse  ;  c'est  lui  qui  donne  le  plus  court  crépuscule. 
Le  calcul  fait  voir  que,  pour  Paris,  ce  parallèle  est  sittf^ 
un  peu  au-delà  de  Téquateur ,  à  7%6i  de  déclinaison 
australe.  Lorsque  le  soleil  se  trouve  sur  ce  parallèle,  le 
crépuscule  est,  à  Paris,  de  oJ,o743  (1^,47'  sex.  ). 
Cette  durée  varie  pour  les  différens  lieux.  Mais  le  plus 
court  de  tous  les  crépuscules  possibles  a  lieu  à  l'équateur 
au  tems  de  l'équinoxe  ;  il  est  de  oJ,o5o  (1^,12').  Le 
plus  long  crépuscule  ,  au  contraire  ,  a  lieu  au  solstice 
d'été ,  pour  tous  les  pays  de  la  terre  qui  ont  la  sphère 
oblique ,  c'est-à-dire ,  pour  lesquels  l'axe  de  l'équateur 
est  incliné  à  l'horison  ;  à  Paris, \ sa  durée  est  de  0^,1  io4 

Je  ne  puis  donner  ici  la  démonstration  de  ces  résultats, 
qui  supposent  l'usage  de  Fanalyse  infinitésimale  ;  d'ail- 
leurs tous  les  problèmes  que  l'on  peut  se  proposer  sur 
la  durée  du  crépuscule  sont  de  pure  curiosité ,  et  ne 
sont  susceptibles  d'aucune  exactitude.  Sa  durée  môme^ 
élément  principal  de  ces  calculs  ,  n'est  qu'une  évalua- 
tion arbitraire  que  chacun  peut  augmenter  ou  diminuer, 
selon  la  force  de  sa  vue.  Enfin  les  variations  de  tempé- 
rature et  de  pression  atmosphérique  en  condensant  ou 
en  dilatant  l'atmosphère  ,  y  apportent  de  très-grandes 
variations ,  qui  deviennent  même  sensibles  dans  l'inter- 
valle d'un  joUr;  car  généralement  le  crépuscule  du  soir 
est  plus  long  que  le  crépuscule  du  matin.  Par  toutes 
ces  raisons,  on  doit  peu  regretter  que.  nous  ne  soyons 
pas  entrés  dans  de  plus  grands  détails  sur  ce  sujet. 

160.  Les  observations  du  crépuscule  font  connaître  la 


y 
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hauteur  ^e  l'atm^phère ,  ou  plutôt  celle  des  partipulët 
d'air  dont  la  denstlé  est  encore  assez  grande  pour  noué 
renvoyer  une  lumière  sensible.  En  effet,  soit  Cjjîg.  4^^ 
le  centre  de  la  terre  ,  0  l'observateur  placé  à  sa  surface  ^ 
et  SH  la  direction  des  rayons  solaires  à  la  fin  du  crépus-* 
cule ,  c'est-à-dire,  lorsque  Tanglc  S'CH\  qu'ils  forment 
avec  Vhorison  ,  est  de  20°.  Alors ,  les  dernières  molécules 
de  l'atmosphère  qui  nous  renvoient  la  lumière  ^  sont  à 
l'horison  en  H;  et  le  rayon  lumineux  SHj  qui  les  éclaire  ^ 
est  tangent  à  la  terre.  Ainsi ,  en  menant  le  rayon  CO 
et  la  sécante  CH,  l'angle  O'CO  ,  égal  à  H'CS\  sera  de 
ao**,  et  HCO  sera  de  lo*.  Or,  si  l'on  cherche  dans  les 
labiés  trigonométriques  la  sécante  de  10^,  on  la  trouve 
égale  à  1,01 ,  le  rayon  étant  pris  pour  unité.  La  flèchô 
GH  est  donc,  égale  à  la  centième  partie  du  rayon  terrestre^ 
Ou  à  60000  mètres ,  en  prenant  simplement  6000000 
mètres  pour  la  longueur  de  ce  rayon.  Ainsi,  les  couche^ 
supérieures  de  l'atmosphère  sont  élevées  au  moins  de  60000 
mètres.  Comme  les  observations  sur  lesquelles  ce  résultat 
repose  ne  comportent  pas  une  grande  exactitude ,  on 
ne  peut  le  regarder  que  comme  une  limite.  C'est  pour 
cela  que  j'ai  négligé  leg  fractions  dans  le  calcul ,  et  par 
la  même  raison ,  je  n'ai  point  eu  égard  aux  réfractions 
atmosphériques,  qui  cependant  influent  sur  la  durée  du 
crépuscule ,   et  le  prolongent  de  quelques  instans. 

161.  Au  reste,  ce  que  nous  venons  dédire  sur  les  li- 
mites du  crépuscule  ,  n'est  applicable  qu'aux  plaines  ;  il 
paraît  que  sur  le  sommet  des  hautes  montagnes ,  la  clarté 
réfléchie  par  l'atmosphère  ,  est  beaucoup  plus  longtems 
sensible  ;  non  pas  à  la  vérité  qu'elle  vienne  des  couche* 
mêmes  où  l'on  est  placé,  car  leur  densité  est  au  contraire 
très-faible  à  ces  hauteurs  :  mais  elle  est  réfléchie  par  la 
masse  d'air,  épaisse  et  profonde  ,  qui  borde  l'horison  de 
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toutes  parts.  Pendant  plusieurs  nuits  que  Saussure  passa 
«ur  une  montagne  des  Alpes ,  qui  a  3435  mètres  de  hau- 
teur, et  que  Ton  nomme  le  Col  du  Géant  ^  il  vit  tout 
le  contour  de  Thorison  ceint  d'une  lueur  pâle  ,  mais  dis- 
tincte ,  qui  durait  depuis  le  coucher  jusqu'au  lever  du 
soleil  ;  quoique  cet  astre  ,  au  milieu  de  la  nuit ,  se  trouvât 
abaisse  bien  au-dessous  des  limites  ordinaires  du  cré- 
puscule ,  puisqu'il  se  trouvait  alors  à  plus  de  5o** 
sous  l'horisôn.  M.  de  Humboldt  a  observé  une  lueur 
semblable  du  haut  du  volcan  d'Antisa-na.  On  a  sup- 
posé que  ce  phénomène  était  produit  par  des  vapeurs 
phosphoriques  répandues  dans  l'air;  mais  dans  le  travail 
sur  les  réfractions  extraordinaires  dont  j'ai  parlé  dans 
\e.  premier  livre  ,  j'ai  prouvé  par  le  calcul  qu'ua 
décroisscment  de  densité  de  l'air  ,  un  peu  plus  rapide 
que  celui  qui  a  lieu  ordinairement  dans  les  couches 
inférieures  de  l'atmosphère ,  suffit  pour  produire  cet  effet* 
et  pourrait  même  ramener  ainsi  jusqu'à  l'observateur, 
placé  sur  le  sommet  d'une  montagne,  la  lumière  infléchie 
de  l'hémisphère  opposé  du  ciel.  Nous  remarquerons  plus 
loin  un  phénomène  analogue  produit  par  la  même  cause 
dans  les  éclipses  de  lune. 
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De  la   Température  de  la  Terre. 

iGa.  QUAHD  on  rellêchit  sur  la  diversité  des  Pires  qui 

peuplent  notre  globe  terrestre  ,   et  sur  la  multitude  des 

végétaux  qui    y   croissent  ,  on  est  étonné  que   ces  modi- 

de  la   tempcratuie  dans  les  divers  lieui.   Aussi  les  phy- 

siciens se  sont-ils  beaucoup  attachés  à  étudier  une  cause 

aussi  étendue   et  aussi  gcnérule. 

On  ne  fait  d'abord  aucun  doute   que  le  soleil  ne  soit 

l3  source  de  cette  chaleur  qui  féconde  la  terre  ;  cepen- 

dant quelques  phénomènes  semblent  indiquer  au  premier 

coup^'œil   que  notre  globe  a   aussi  une  chaleur  propre. 

et  indépendante   de    la   présence    du   sokil.    On   sait   que 

la  température   se  maintient  constamment  la  même   dans 

les  souterrains  à    37   ou    3o   mètres    de    profondeur    (89 

ou  100  pitds^.  Passé  ce  terme,  on  ne  ressent  ni  les  grands 

froids  de  l'hiver,   ni  les  chaleurs  brûlantes  de  l'été.   On 

a  aussi   observé  que  les  amas  de  glaces  qui  recouvrent  cer- 

taines montagnes  des  Alpes,  se  fondent  continu ellemcnt 

par  le  pied ,  lorsqu'elles  sont  assez  épaisses  pour  préserver 

du  froid  extérieur  le  terrain  sur  lequel  elles  reposent;  et 

de  dessous  ces  glaciers  sortent  des  courans  d'eau  vive  qui 

coulent   même  pendant  l'hiver. 

Quelques  physiciens  ont  cru  voir  dans  ces  phénomènes 

les  traces   d'un    ancien   état    d'embrasement.   Selon   eus. 

c'est  par  l'effet  d'u»  refroidissement  très-lent  que  la  surface 
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de  la  terre  est  parvenue  à  la  température  actuelle  ;  et 
l'intérieur  de  la  masse ,  exposé  à  une  déperdition  moins 
considérable,  a  conservé  une  chaleur  plus  grande,  qu'ils 
appellent  la  chaleur  centrale^  et  à  laquelle  ils  attribuent 
les   effets  que  nous  venons  de  rapporter. 

D'autres  philosophes ,  frappés  de  l'ordre  qui  règne  dans^ 
l'univers  ,  oii  tout  paraît  disposé  pour  un  état  durable  , 
ont  cherché  la  raison  de  ces  mêmes  faits  dans  une  cause 
permanente  ,  et  ils  ont  vu  qu'on  peut  également  les  expli- 
quer par  la  seule  action  longtcms  prolongée  de  la  chaleur 
solaire. 

Chaque  année  ,  le  soleil  envoie  à  la  terre  une  cer- 
taine quantité  de  feu.  Si  ce  feu  s'accumulait  sans  cesse , 
la  température  s'élèverait  à  proportion ,  et  la  terre  serait 
depuis  longtems  embrasée.  Mais  une  grande  partie  se 
dissipe  insensiblement  dans  l'espace  ;  car  c'est  un  fait  cer- 
tain que  l'air  n'arrête  pas  la  chaleur  qui  rayonne  dans 
tous  les  sens ,  en  s'exhalant  des  corps  échauffés.  Là  perte 
qui  résulte  de  ce  rayonnement ,  augmente  avec  la  tem- 
pérature ,  et  lui  est  proportionnelle.  Ces  deux  .causes 
contraires ,  agissant  peut-être  depuis  des  milliers  de  siècles  , 
ont  dû  porter ,  depuis  longtems  ,  la  terre  ,  au  degré  de 
température  qu'elle  pouvait  atteindre.  Alors  il  s'est  établi 
un  certain  équilibre  entre  la  chaleur  qui  vient  annuel- 
lement du  soleil ,  et  celle  qui  se  dissipe  annliellement. 
De  là  l'état  constaiit  et  durable  de   la  température. 

Tous  les  points  de  la  surface  terrestre  ne  sont  pas 
placés  dans  des  situations  également  favorables  pour  rece- 
voir l'action  du  soleil.  Par  exemple  ,.  les  pays  qui  se 
trouvent  entre  les  tropiques,  sont  plus  fortement  échauffés 
que  les  pôles.  La  quantité  de  chaleur  rayonnante  qu'ils 
imettent  dans    l'espace  ,    est  donc  également   variable  | 
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paisqn^elle  est  pi;oportionnell6  à  leur  température.  Il  doit 
donc  s'établir  à  la  longue  des  difTérences  dans  la  tempéra-» 
ture  de  la  surface  de  la  terre  pour  ces  différens  points  ; 
c'est  ce  que  l'observation  confirme.  Il  est  connu  que  dans 
certains  lieux  de  la  Sibérie,  la  terre  ne  dégèle  japiais  ; 
^t  en  Egypte,'  au  contraire,  à  plus  de '60  mètres  de 
profondeur  (  200  pieds  )  ,  la  température  a  été  trouvée 
de  22^,5  du  thermomètre  centigrade  ('^)  :  tandis  qu'à 
Paris,  qui  se  trouve  intermédiaire  entre  ces  deux  extrêmes, 
la  température  des  caves  de  l'Observatoire  se  maintient 
constamment  à  12®.  La  table  suivante  montre  avec  un 
peu  plus  d'étendue  la  marche  de  ces  résultats  pour  dif- 
férentes latitudes  (**). 


LATITUDES. 

* 

NOMS 

DES  VILLES. 

• 

TEMPERATURE 

MOYENNE. 

77»87 
66,  6 

54,  a6 

46,54 

33,04 

22,20 
00,00 

Wadso ,  en  Laponie. 

Pétersbourg 

Paris  •.•.••...•■••• 

0 
2,a 

12.0 

R.ome  .«•..••.•..•• 

Le  KLaire •••• 

Dans  l'Océan 

Dans  l'Océan 

■ 

26,0 
27,0 

(^}  Cette  expérience  a  été  £iite  au  fond  du  puits  de  Joseph ,  par 
les  membres  de  la  Commission  des  arts  et  des  sciences ,  attaches  à 
Texpédition  d^Ëgypte. 

(**)  Les  deux  deniières  observations  sont  extraites  du  Voyage  de 
M*  d«  Humboldt. 
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Cette  table  ,  extraite  des  observations  les  plus  exactes , 
prouve  incontestablement  que  la  température  du  globe 
terrestre  ,  oh  sensée  près  de  sa  surjace^  décroît  de  Véqua^ 
teur  aux  pôles.  Mais  la  loi  de  ce  décroissement  n'est 
pas  encore  bien  connue;  c'est  une  question  que  les  voyages 
décideront. 

i63.  Au  reste,  on  doit  s'attendre  à.  y  découvrir  de 
grandes  irrégularités  ;  car  les  circonstances  locales  ont 
une  grande  influence  sur  la  température  de  chaque. lieu, 
et  les  accidens  naturels ,  ou  les  travaux  des  hommes  en 
changeant  ces  circonstances,  ont  pu  souvent  la  modifier. 

Une  des  causes  principales  de  ces  différences,  est  l'élé- 
vation des  lieux  au-dessus  du  niveau  de  la  mer. 

On  sait,  par  expérience,   que  la  température  de  l'at-  • 
mosphère  n'est  pas  la  mcrhe  à  toutes  les  hauteurs  ;   elle 
diminue  à   mesure    que  l'on  s'éloigne  de  la   surface  ler-^ 
restre.  Les  physiciens  ont  fait  beaucoup  d'expériences  pour 
déterminer    la   loi   de  ce  décroissement  ;   mais   ils  y  ont 
trouvé  de  grandes   irrégularités.    On  conçoit,    en   effet, 
qu'elle    doit  dépendre  de    la  forme   du   terrain ,   de   son 
exposition  ,  de  la  faculté  rayonnante   qu'il  possède  :  ainsi 
le  décroissement   de  la   température  ne  sera  pas  le  même 
au-dessus  d'une  vaste  plaine  aride  et  sur  le  penchant  d'un 
pic  isolé.  Cependant ,  au  milieu  de  ces  irrégularités ,   on 
est  parvenu  à  fixer  quelques  limites  extrêmes: 'Le  décrois- 
sement de  la  température   paraît  dépendre  de  la  tempé- 
rature inférieure   de  la  surface  :  il  est  plus  rapide  quand 
cette    température  est  plus  haute  ;   plus   lent  quand   elle 
est  plus   basse.    Par  exemple ,    en    Europe  ,    suivant  les 
observations  de  Saussure ,  il  faut ,  pendant  l'été ,    s'élever 
de    i6o  mètres,  pour  que  le   thermomètre  baisse  de  i*». 
^centésimal  ;  en  hiver,   suivant  le  même  observateur,  U 


2tj4  ASTRONOMIE 

ùiui  s'élever  de  aSo  mètres,  pour  avoir  le  même  abais-* 
(ement.  Le  décroisse  ment  moyen  de  toute  l'année  doit 
donc  généralement  dépendre  de  la  température  moyenne 
du  lieu,  et  par  conséquent  se  rallentir  à  mesure  que  Ton  va 
de  Téquateur  vers  les  pôles.  Toutefois  ce  rallentissement 
même  dans  les  cas  extrêmes  n'est  pas  très-considérable. 
Car  dans  les  froids  les  plus  rigoureux  de  la  Laponie,  le 
décroissement  est  au  plus  de  ^44  mitres  pour  un  degré 
centésimal.  Nous  ne  parlons  ici  que  des  couches  infé- 
rieures de  l'atmosphère ,  de  celles  qui  sont  assez  voisines 
de  la  surface  terrestre,  pour  éprouver  sensiblement  l'in-^ 
fluence  de  sa  température  propre ,  soit  par  réflexion  ,  soit 
par  rayonnement.  £n  effet  cette  influence  doit  s'affaiblir  en 
s' étendant  à  mesure  que  l'élévation  des  couches  augmente^ 
et  probablement  à  de  grandes  hauteurs  dans  l'atmosphère  9 
la  température  de  l'air  est  à  fort  peu  près  la  même, 
la  nuit ,  le  jour,  et  dans  tontes  les  saisons  de  l'année. 
Il  est  également  probable  qu'à  ces  élé^'ations  la  tempéra- 
ture ne  décroit  plus  en  progression  arithmétique ,  uu  du 
moins  cette  progression  ne  doit  pas  y  être  la  même  que 
près  de  la  surface.  Plusieurs  phénomènes ,  et  particulière- 
ment qupîques  accidens  des  réfractions  extraordinaires , 
semblent  indiquer  que  le  décroissement  de  la  température 
s'y    fait  avec   plus  de  rapidité. 

i64-  Par  une  suite  de  ce  décroissement,  il  arrive  que, 
dans  tous  les  pays  ,  même  sous  la  zone  torride  ,  le  sommet 
àes  hantes  montagnes  est  couvert  de  neiges  qui  ne  se 
fondent  jamais.  CcUe  ligne  de  neiges  perpétuelles  est  placée 
à  des  élévations  différentes ,  suivant  les  diverses  latitudes. 
Sous  l'équateur  elle  commence  à  4^0^»  mètres  (2400 
toises).  On  la  rencontre  à  2900  mètres  (14  ou  i5oo 
toises)  vers  le  milieu  des  zones  tempérées  ,  et  elle 
s'abaisse  ainsi  graduellement  jusqu'à  la  surface  de  la  tcrrç 
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fquVlle  atteint  clans  le    voisinage  des  pôles.   Là,   le  sol 
est  constamment  dans  l'état  de  congélation. 

Voici  un  tableau  de  cette  progression  qui  a  été  dressé 
par  M.  de  Humboldt. 


Latitudes 

boréales 

exprimées  en 

grades. 


0,00 


Hauteurs 

de  la  limite 

inférieure  des 

uei^es 

perpétuelles 

au-dessus  du 

nivenudelamer. 


4800 


22,22 

4600 

5o,  0 

255o 

68,89 

1760 

72,22 

gSo 

TEMPénATURB 

moyenne 
de  la  plaine  aux 
mêmes  latitudes. 


MOMS 

des 
observateurs. 


27 


26 


12,7 


o 


(  Bouguer. 

J  La  Condamine* 

f  Humboldt. 

I  Humboldt. 

jf  Saussure. 

I  Ramond. 

j  Buch. 

i  Ohlsen. 

)  Yetlafsen. 
I 


Il  parait,  ajoute  M.  de  Humboldt,  qu'il  ne  faut  pas 
confondre  la  limite  inférieure  des  neiges  perpétuelles  avec 
la  limite  de  la  congélation.  Les  observations  prouvent 
que  la  couche  d'air,  par  laquelle  passe  la  courbe  des  neiges 
perpétuelles  ,  n'a  pas  la  même  température  moyenne  dans 
les  différentes  zones  du  globe  ;  elle  est  au-dessus  de  zéro 
à  l'équateur  ,  au-dessous  dans  les  régious  boréales.  Par 
exemple,  le  couvent  du  Saint-Gothard  est  à  600  mètres 
au-dessous  des  neiges  perpétuelles ,  et  pourtant  la  tempe-* 
rature  moyenne  y  est  déjà  de  —  x'« 
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Ce  grand  froid  que  l'on  éprouve  sur  les  hautes  mon- 
tagnes ,  paraît  dû  '  à  deux  causes  :  d'abord  au  peu  de 
iiensité  deTair,  qui  n'intercepte  qu'une  très-petite  partie 
de  la  chaleur  solaire  ;  secondement ,  à  la  conformation 
même  des  montagnes  ;  par  exemple ,  à  l'isolement  des  pics 
élîfi^és,  à  leur  éloignement  du  reste  de  la  masse  terrestre, 
à  leur  escarpement  vertical ,  qui  ne  permet  jamais  au 
soleil  de  les  éclairer  que  d'un  seul  côté  à-la-fols ,  et  qui 
leur  fait  toujours  projeter  leur  ombre  les  uns  sur  les 
autres.  Toutes  ces  circonstances  diminuent  considérable- 
ment la  Réverbération  de  la  chaleur  ;:  or ,  c'est  cette 
réverbération  qui  élève  si  fortement  la  température  des 
plaines ,  et  jparticulièrement  celles  de  la  zone  torride , 
oiî  le  soleil 'donne  toujours  presque  à-plomb. 

Parmi  les  causes  générales  qui  modifient  la  température 
des  lieux ,  nous  n'avons  jusqu'ici  considéré  que  la  hauteur. 
Le  vqisinage  des  mers  a  aussi  beaucoup  d'influence  ,  non 
pas  peut-être,  pour  élever  ou  pour  abaisser  la  tempé- 
rature annuelle  ,  mais  pour  la  rendre  égale;  car  on  a 
trouvé  ,  par  expérience ,  que  la  température  de  la  mer , 
au  large  et  loin  des  côtes  ,  se  maintient  toujours  à-peu— 
près  constante  et  é^ale  à  la  température  moyenne  de  l'air 
■  pendant  toute  l'année.  Cela  vient  sans  doute  de  ce  que 
la  masse  des  eaux  se  mêle  continuellement,  par  l'action 
des  vents  et  des  autres  causes  qui  les  agitent,  et  même 
par  les  variations  continuelles  qu'éprouve  la  température 
4e  ^eur  surface  ;  au  lieu  que  la  surface  solicle  des  terres 
s'échauffe  davantage  et  se  refroidit  plus  rapidement,  sans 
pouvoir  faire  partager  sa  chaleur  aux  couches  inférieures  ^ 
ou  en  recevoir  d'elles  autrement  que  par  une  comnumica— 
^  tion  lente  ;  partage  qui  ,  dans  les  fluides  ,  se  fait  par 
le  contact  même  des  particules  mélangées.  Ainsi  les  mors 
doivent  être ,  pour  les  lieux  qu'elles  avôisinciit ,  comme 
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de  vastes  réservoirs  de  température  toujours  égale  ,  qui 
les  réchauffent  dans  l'hiver ,  et  les  rafraîchissent  dans 
l'été  :  aussi  les  bords  de  la  mer  sont-ils  ,  en  général  ^ 
plus  tempérés  que  l'intérieur  des  terres.  Les  effets  de  cette 
égalité  se  font  sentir  sur  les  végétaux  qui  y  croissent. 
On  voit  vivre  naturellement ,  et  à  l'air  libre ,  sur  les 
côtes  de  la  Bretagne ,  des  arbres  que  ,  dans  les  con- 
trées beaucoup  plus  méridionales  ,  mais  aussi  plus  inté- 
rieures de  la  France  ,  on  est  obligé  d'abriter  en  oratigerie 
pendant  riilver  ,  parce  qu'ils  ne  pourraient  point  en  sup- 
porter la  rigueur,  luarbutus  unedo ,  arbrisseau  originaire 
des  contrées  méridionales,  se  voit  dans  l'Irlande  en  forêts. 
•  Les  courans  constans  qui  existent  à  la  surface  de  cer- 
taines mers ,  sont  encore  une  cause  de  modification  puis- 
sante pmjr  les  lieux  qu'ils  traversent;  car,  selon  que 
les  eaux  qu'ils  y  portent ,  viennent  d'une  latitude  plus 
chaude  ou  plus  froide,  la  température  propre  des  lieux 
en  est  élevée  ou  abaissée.  Le  plus  remarquable  de 
ces  courans  ,  est  celui  que  l'on  nomme  le  Gulph 
Stream  ,  ou  Courant  du  Golphe,  11  est  formé  par  les  eaux 
de  l'océan ,  comprises  entre  les  tropiques  ,  qui  pous- 
sées continuellement  d'orient  en  occident ,  par  le  souffle 
étemel  des  vents  alises^  dont  nous  aurons  occasion  de 
parler  tout-à-l'heure,  vont  s'engouffrer  dans  le  golfe  du 
Mexique  ;  et  de  là  ,  refluant  vers  le  nord ,  forment  comme 
un  fleuve  d'eau  chaude  qui  traverse  l'océan  atlantique. 
Ces  eaux  de  la  zone  torride  ,  transportées  dans  des  régions 
plus  froides ,  exhalent  d'abondantes  vapeurs  qui  se  con- 
densent en  épais  brouillards  :  ces  phénomènes  )sonl  tel- 
lement conslans ,  qu'ils  servent  aux  navigateurs  pour 
leur  indiquer  la  longitude.  Le  Gulph  Stream  remonte 
au-delà  du  banc  de  Terre-Neuve  ,  et  va  jeter  des  fruits 
de  la  Jamaïque  sur  les  côtes  de  l'Irlande  et  de  la  Norwège 
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Un  antre  'phén^miiie  bien  curieux ,  et  qui  parait  ^ga« 
lement  produit  par  des  circonstances  locales,  c'est  celui 
des  grands  froids  observés  yers  le  pôle  austral  ;  car  ib 
surpassent  beaucoup  ceux  qu'on  observe  dans  le  nord  à 
pareille  latitude ,  puisque  les  montagnes  de  glaces  qui  ^ 
idans  rbémispbère  boréal ,  sont  reléguées  près  du  pôle  | 
«'avancent ,  sans  se  fondre ,  dans  Thémispbère  austral  y 
jusque  par  lès  latitudes  de  Boulogne  et  d'Abbeville  ;  effet 
d'autint  plus  singulier  quHl  n'a  lieu  que  pour  les  latitudes 
-élevées.  La  température  est  la  même  jusqu'à  44*  de  latî* 
inde  des  deux  côtés  de  l'équateur. 

Quelques  physiciens  ont  cherché  la  cailse  de  ces  phéno*» 
«nènes  dans  l'ellipticiié  de  l'orbe  solaire.  £n  effet ,  la 
4empérature  d'un  lieu  résulte  de  la  distance  du  soleil , 
de  sa  hauteur  sur  l'borîson  «  et  de  la  durée  d«  sa  pré- 
aence.  Dans  notre  hémisphère ,  nous  avons  l'hiver  quand 
le  soleil  est  périgée,  et  l'été  quand,  il  est  apogée.  Cette 
disposition  parait  devoir  tempérer  les  dialeurs  et  mode*- 
rer  les  froids  que  nous  éprouvons.  C'est  le  contraire  dans 
l'hémisphère  austral ,  et  la  différence  du  froid  au  chaud 
doit  en  être  augmentée.  Par  une  autre  conséquence  de 
notre  position  ,  le  tems  où  le  soleil  est  bas  sur  notre 
horison,  est  plus  court  que  celui  où  il  est  plus  élevé  : 
actuellement  la  différence  est  d'environ  sept  jours  ;  et 
cette  seconde  cause  peut  contribuer  à  nous  donner  une 
température  moyenne  plus  chaude.  Peut-être  aussi  la 
grande  étendue  des  mers  qui  recouvre  l'autre  hémisphère  , 
contribue-t-elle  puissamment  à  le  refroidir  par  l'évapo- 
ration  qu'elles  occasionnent,  et  aussi  parce  qu'elles  s'é- 
chauffent moins  que  les  terres.  Enfin  la  marche  différente 
que  suivent  les  décroissemens  et  les  déperditions  de  cha* 
leur  peur  les  deux  hémisphères,  en  raison  de  leur  position 
relativement  à  l'orbite  du  soleil,  doit  aussi  modifier  leur 
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température  ;  car ,  cfn  vertu  de  cette  différence  ;  les  deux 
hémisphères  ,  quoique  recevant  des  quantités  égales  de 
chaleur ,  les  perdraient  par  le  rayonnement ,  suivant  de» 
lois  inégales f  plus  promptement  dans  Thémisphère  austral 
où  la  chaleur  absolue  de  Tété  est  plus  intense  ;  moins 
promptement  dans  l'hémisphère  boréal.  Mais  Pexamein 
comparé  de  toutes  ces  causes  nous  mènerait  trop  loin  ; 
et  peut-être,  pouf  comparer  leur  influence  avec  exac- 
titude ,  faut-il  attendre  que  les  voyages  maritimes ,  qui 
se  multiplient  de  nos  jours  vers  la  partie  australe  du  globe  , 
aient  réuni  plus  de  faits  positifs  sur  cette  importante 
question.  Jusqu'alors ,  nous  ne  pouvons  mieux  faire 
que  de  renvoyer  les  lecteurs  à  l'excellent  ouvrage  de 
3VI.  Prévost  de  Genève ,  sur  le  calorique  rayotmant.  Ils 
y  trouveront  cette  matière  traitée  avec  tout  le  détail 
désirable. 

Toutes  les  considérations  que  nous  venons  d'exposer 
ont  ou  pour  objet  la  température  de  la  terre  à  sa  sur- 
face. 11  est  beaucoup  plus  difficile  de  savoir  quelle  peut 
être  celle  de  son  intérieur.  Décroît-elle  comme  celle 
de  l'atmosphère  ,  à  mesure  que  l'on  s'éloigne  de  la  sur- 
face ,  ou  reste-t-elle  toujours  constante  ?  Ce  sont  des  choses 
que  nous  ignorons.  Pour  éclaircir  cette  question  ,  quelques 
physiciens  ont  fait  des  expériences  sur  la  température 
de  la  mer  à  de  grandes  profondeurs ,  en  y  descendant  des 
thermomètres  revêtus  de  plusieurs  enveloppes  peu  conduc- 
trices du  calorique,  et  qui,  les  rendant  très*lents à  prendre 
la  température  de  ces  abîmes ,  les  rendaient  aussi  très-lents 
à  la  perdre ,  dans  le  tems  qu'on  employait  pour  les  retirer 
du  fond  de  la  mer.  On  a  trouvé  ainsi  que  la  température  des 
eaux  était  d'autant  plus  froide ,  que  la  profondeur  où  on 
descendait  le  thermomètre  était  plus  grande.  Près  de 
l'équateur ,  à  600  mètres  de  profondeur,  M.  Péron  a  trouvé 
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la  température  de  l'eau   +  7°,5  de  la   division   centési- 
male ,  tandis  qu'à  la  surface   elle    était  à    -|-3o^.  La  loi 
de  ce  décroissement  est  extrêmement  variable  suivant  les 
profondeurs  et  les   localités.  A  quoi  tiennent   ces  phéno- 
mènes? Sont-ils  dus  à  un  décroissement  l'éel  de  la  tem- 
pérature propre  du  globe  ,  à  mesure  que  la  profondeur 
augmente,    ou    doivent-ils   être    attribués    à    des    courans 
inférieurs  d'eau  glacée  qui  viendraient  des  pôles  vers  Té- 
quateur?  Cette  dernière  cause  est  d'autant  plus  probable , 
que  la  plus  grande  densité   de   Teau  ayant  lieu    un  peu 
au-<lessus  du  terme  de  la  congélation  ,  mais  trcs-prcs  de  ce 
terme,  les  eaux  provenant  des  glaces  polaires,  qui  se  fon- 
dent chaque  été  par  la  chaleur  du  soleil ,  doivtnt  descendre 
au   fond  des   mers ,    et  y  maintenir  un  abaissement   du- 
rable de  température  :  c'est  ainsi  que  dans  tous  les  lacs 
de    la    Suisse  ,    qui  sont  alimentés    par   des  neiges  fon- 
dues ,  et  dont  la  profondeur  est  trop  grande  pour  pouvoir 
cire   complètement  pénétrée,  dans  un  été,   par  la   cha- 
leur  du  soleil ,    la  température  des   eaux   est  à  -f-  4**  »  ce 
qui  est  la   température  du  maximum  de  dcnsilé  de  l'eau. 
Les  couches  profondes  de  ces  lacs  sont  de  véritables  gla- 
cières   liquides,    qui   se    renouvelant    sans    cesse    chaque 
année ,    durent    autant   que    les    glaciers  solides    d'où    ils 
descendent. 

Au  reste  ,  quelque  idée  que  l'on  puisse  se  faire  sur  l'état 
de  la  chaleur  intérieure  du  globe,  il  faut  concevoir  cet  étal 
comme  invariable  à  une  petite  profondeur,  ou  du  moins 
comme  infiniment  peu  troublé  par  les  variations  périodiques 
qui  ont  lieu  à  la  surface.  Les  variations  journalières  de  la 
température  ,  extrêmement  sensibles  à  cette  surface  ,  dis- 
paraissent déjà  à  quelques  centimètres  de  profondeur,  pour 
ne  laisser  voir  que  les  variations  annuelles  ;  celles-ci  , 
à  leur  tour,  s'affaiblissent   à  mesure   que  la   profondeur 
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augmente  :  les  époques  tics  oscillations  qu'elles  y  pro- 
duisent, sont  en  rapport  avec  le  tcms  nécessaire  pour 
leur  propagation.  A  une  profondeur ,  même  peu  con- 
sidérable ,  comme  de  lo  ou  12  mètres,  on  a  Thlver  quand 
nous  avons  Tctc ,  et  les  variations  annuelles  du  thermo- 
mètre ne  sont  déjà  plus  que  de  quelques  degrés  ;  plus 
bas  ,  CCS  variations  sont  encore  moindres  ,  et  leur  propa- 
gation plus  tardive  ;  enfin  ,  en  augmentant  la  profon- 
deur jusqu^à  100  mètres,  les  variations  annuelles  sont 
tout-à-fait  insensibles  ,  l'état  de  la  température  est  constant 
et  représente   exactement  la   température  moyenne  de  la 

.  surface. 

De  tout  ce  que  nous  venons  de  dire  sur  les  effets  prolon- 
gés de  la  chaleur  solaire  ,  il  ne  faut  pas  conclure  ,  comme 
une  chose  certaine ,  que  la  terre  ne  renferme  aucune 
cause  intérieure  et  indépendante  du  soleil ,  qui  contribue 
aussi  à  réchauffer.  On  peut  dire  seulement  que  s'il  existe 
une   cause   semblable,   elle   nous  est  jusqu'à  présent  in— 

'  connue  ,  puisque  tous  les  faits  observés  peuvent  s'ex- 
pliquer sans  y  avoir  recours.  Peut-être  acquerra-t-on  plus 
de  lumières  sur  cet  objet ,  lorsque  l'on  saura  positive- 
ment si  la  chaleur  souterraine  diminue  ou  augmente  ; 
mais  l'invention  des  thermomètres  est  encore  trop  récente 
pour  que  l'on  puisse  rien  décider  sur  cette  question. 

i65.  Je  ne  dois  pas  non  plus  passer  sous  silence  un 
mouvement  très-remarquable  qui  se  produit  constamment 
dans  l'atmosphère  ,  et  qui,  en  modifiant  la  température 
des  différens  pays  de  la  terre  ,  est  lui-même  un  indice 
très-frappant  de  sa  rotation.  Je  veux  parler  des  vents  d'est 
qui  soufQent  constamment  entre  les  tropiques ,  principa- 
lement sous  Téquateur,  et  que  l'on  nomme  les  yents 
alises.  Leur  régularité  est  si  bien  connue  des  navigateurs  , 
que  pour  passer  d'Europe  en  Amérique  ,  ils  commencent 
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par  remonter  vers  l'équateiir  jusqu'à  la  hauteur  des  venu 
alises  9  et  .ensuite,  en  s'y  abandonnant,  ils  traversent 
l'océan  en  ligne  aroite. 

Or  ce  courant  continuel  s'explique  très-aisëment  dans 
rhypothèse  de  la  rotation  de  la  terre.  Le  soleil  ,  par 
l'action  de  sa  chaleur,  dilate  l'atmosphère  près  de  l'équa— 
teur ,  oii  il  donne  toujours  à-plomb.  Les  colonnes  d'air 
ainsi  soulevées ,  s'élèvent  au-dessus  de  leur  véritable  ni- 
veau ;  mais  lorsque  leur  sommtt  a  dépassé  les  colonne» 
voisines,  elles  se  renversent  et  retombent  vers  les  pôles 
par  leur  propre  poids.  Au  contraire  ,  dans  la  partie  in- 
férieure, l'air  frais  des  pôles  afHue  vers  l'équateur,  comme 
pour  remplir  le  vide  causé  par  la  dilatation  :  d'oii  ré- 
sultent deux  courans  d'air  continuels ,  l'un  supérieur ,  de 
l'équateur  au  pôle ,  l'autre  inférieur ,  du  pôle  à  l'équa- 
teur. ' 

Supposons  maintenant  que  la  terre  tourne  sur  elle- 
même  ,  en  entraînant  Tatmosphère  qui  l'enveloppe.  Cha- 
que particule  d'air  doit  avoir  pris  depuis  longtems  la 
vitesse  de  rotation  qui  convient  au  parallèle  sur  lequel 
elle  se  trouve.  Celles  qui  sont  près  de  l'équateur,  vont 
plus  vite  ;  celles  qui  sont  près  des  pôles ,  vont  plus  lente- 
ment :  mais  si  une  p^u'tie  de  ces  dernières  sont  forcées  de 
se  rapprocher  de  l'équateur,  elles  porteront  sur  les  nou- 
veaux parallèles  où  elles  passent,  la  vitesse  de  rotation 
qu'elles  avaient  d'abord;  elles  resteront  par  conséquent  en 
arrière  par  rapport  aux  autres  molécules  situées  depuis 
longtems  sur  ces  parallèles.  La  lenteur  de  leur  mouve- 
ment sera  d'autant  plus  sensible,  qu'elle  s'approcheront 
davantage  de  l'équateur,  où  la  vitesse  de  rotation  est 
plus  grande.  Les  corps  terrestres  situés  sur  ces  parallèles  , 
rencontrant  ces  molécules ,  les  choqueront  avec  tout  leur 
excès  de   vitesse  ;  il  en   sera   de  même  d'un   spectateur 
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qui  participera  à  ce  même  mouvement.  Maïs  comme  il 
se  croira  immobile  ,  il  supposera  que  ce  sont  les  parti- 
cules d^air  qui  le  choquent  en  sens  contraire  ,  d'orient 
en  occident  :  il  aura  par  conséquent  la  sensation  d'un 
vent  d'est ,  effet  conforme  à  celui  que  produisent  les  venti 
alises. 

i66.  Ce  serait  le  contraire  si  l'on  pouvait  s'élever  dans 
les  régions  supérieures  de  l'atmosphère  :  les  parlicules 
d'air  qui  refluent  de  l'é(Juateur  vers  les  pôles ,  y  portant 
leur  excès  de  vitesse,  doivent  y  produire  un  vent  d'ouest 
réel,  que  l'on  pourrait  appeler  le  contre-^ilisé ^  et  qui, 
peut-être  ,  deviendrait  sensible  jusque  dans  les  régions 
inférieures ,  si  l'on  s'attachait  à  l'observer.  Les  mêmes  par- 
ticules transportent  aussi  l'excès  de  chaleur  que  leur 
situation  primitive  sous  l'équateur  leur  avait  donnée ,  et 
peut-être ,  par  l'effet  de  cette  cause ,  la  température  des 
couches  supérieures  près  des  pôles,  est-elle  plus  douce 
que  celle  des  couches  inférieures  qui  avoisinent  la  surface 
de  la   terre. 

£n(în  j  pour  n'omettre  aucun  des  phénomènes  physiques 
qui  paraissent  tenir  à  l'action  du  soleil  sur  notre  globe  , 
j'indiquerai  ici  un  phénomène  Curieux  qui  s'observe  prin- 
cipalement dans  les  régions  des  tropiques ,  quoiqu'on 
puisse  aussi  le  rendre  sensible  dans  nos  climats  ,  par 
de  longues  suites  d'observations  faites  avec  soin.  Ce  phé- 
nomène consiste  en  ce  que,  tous  les  jours,  le  mercure 
du  baromètre  monte  graduellement ,  et  ensuite  s'abaisse 
suivant  des  périodes  déterminées ,  et  d'autant  plus  cons- 
tantes ,  ou  du  moins  d'autant  plus  remarquables,  qu'il 
éprouve  d'ailleurs  moins  de  variations  accidentelles.  Ces 
variations  horaires  du  baromètre  s'exécutent  dans  l'in- 
tervalle d'un  jour  solaire.  Elle  paraissent  avoir  un  rapport 
marqué  avec  l'angle  horaire  du  soleil  ;  mais  leur  étendue 
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et  répoque  de  leurs  mcximuni  et  minimum  ne  sont  f^-. 
les  mêmes  en  diffërens  lieux.  Cet  effet  tient-il  aux  vi 
plus  ou  moins  réguliers  que  la  présence  du  soleil  €xal% 
ordinairement  à  certaines  heures ,  et  qui  fout  mo^tpR^. 
ou  baisser  le  baromètre ,  suivant  qu'ils  apportent  d^  VjVft 
plus  froid  ou»  plus  chaud,  plus  lourd  ou  plus  l^^eiÇJi 
Tient-il  à  quelque  cause  attractive ,  comme  le  flux  et  iè>, 
reflux  de  la  mer?  Cest  ce  qiie  l'on  n'est  pas  encoret 
en  eut  de  décider.  ,. 
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CHAPITRE    XVL 

De  nij-pothèse  du  tnouvetnent  annuel  de  la 

Terre. 

167.  JuSQtJ^lCl  nous  avons  suppose  la  terre  immobile 
dans  l'espace,  et  le  soleil  en  mouvement  sur  le  plan  de 
l'équateur  ;  mais  il  se  pourrait  que  ce  ne  fut  qu'une 
apparence  ,  et  que  le  soleil  fût  réellement  immobile ,  la 
terre  étant  en  mouvement.  Alors  elle  exécuterait  autour 
de  lui  tous  les  mouvemens  qu'il  semblerait  faire  autour 
d'elle  en  sens  contraire.  La  révolution  annuelle  de  la 
terre  se  ferait  dans  une  ellipse  dont  le  soleil  serait  un 
des  foyers  ,  et  tout  ce  que  nous  avons  dit  de  l'ellipse 
solaire ,   devrait  s'entendre  de  l'ellipse  terrestre. 

Non-seulement  cette  disposition  est  possible ,  mais  l'a- 
nalogie la  rend  extrêmement  probable  ,  car  on  verra  plus 
lard  que  toutes  les  planètes  et  les  comètes  se  meuvent 
ainsi  autour  du  soleil.  Comme  les  preuves  de  cette  vérité 
s'offriront  successivement ,  je  vais  ,  pour  qu'on  les  saisisse 
mieux ,  et  qu'on  en  suive  bien  la  liaison  ,  présenter  sous 
ce  point  de  vue  les  phénomènes  du  mouvement  annuel , 
ainsi  que  je  l'ai  déjà  fait  pour  le  mouvement  diurne. 

168.  Concevons  donc  que  la  terre  ait  un  double  mouve- 
ment :  de  rotation  sur  elle-même ,  et  de  révolution  autour 
du  soleil. 

L'axe  de  rotation  de  la  terre  qui  est  perpendiculaire  à 
l'équateûr   terrestre,    reste  à    très-peu   près  parallèle   à 
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lui-même  dans  chaque  révolution  ;  car  les  changement 
que  la  nutation  et  les  attractions  des  planètes  produisent 
dans  rincUnaison  de  Féquateur  sur  Fëcliptique  ne  s'élèvent 
qu'à  quelques  secondes  dans  l'intervalle  d'une  année.  La 
terre  parcourra  ainsi  son  ellipse  en  décrivant  autour  da 
soleil  des  aires  proportionnelles  aux  tems. 

169.,  Ce  double  mouvement  composé  de  rotation  et  de 
révolution ,  n'a  rien  en  soi  d'impossible  ni  de  contraire 
aux  lois  de  la  médanique.  Les  toupies  qui  servent  de 
jouet  aux  enfans,  nous  en  offrent  l'image.  Leur  mou- 
vement est  produit  et  entretenu  par  des  impulsions  laté- 
rales qui  les  font ,  en  m^me  tems ,  tourner  sur  elles- 
mêmes  ,  et  décrire ,  par  leur  pointe ,  des  courbes  très- 
variées.  En  effet ,  on  démotitre  en  mécanique  qu'un 
mouvement  pareil  peut  résulter  d'une  seule  impulsion 
latérale  (*)  ;  et  ceci  s'applique  à-la-fois  à  la  toupie  et  à 
la  terre ,  avec  cette  différence  que  la  terre  ne  parais- 
sant éprouver  dans  l'espace  aucune  résistance ,  n'a  pas 
besoin  que  son  mouvement  soit  renouvelé  et  entretenu, 
au  lieu  que  celui  de  la  toupie  diminue  sans  cesse  ^  à 
cause  du  frottement  de  la  pointe  et  de  la  résistance 
de  l'air. 

170.  Pour  montrer  comment  les  explications  des  phé- 
nomènes doivent  se  transformer  dans  cette  hypothèse , 
je  vais  l'appliquer  à  la  différence  et  à  l'inégalité  des 
saisons. 

Quand  nous  supposons  la  terre  immobile,  c'est  le  soleil 
qui,  en  s'clevanl  ou  s'abaissant  d'un  tropique  à  l'autre, 
produit  la  différence  des  saisons.  Si  nous  mettons  la  terre 
en  mouvement ,  c'est  elle  qui  vient  se  présenter  au  soleil 

(*)  Mccaiiiquc  céleste  ,    toia.  I  ,   pag.  84. 


sôtis  ciîfférens  aspects ,  dans  les  différentes  parties  de  sou 
orbite. 

Au  solstice  d'été ,  vers  le  22  juin ,  la  terre  est  à  sa  plus 
grande  distance  du  soleil ,  et  à  son  aphélie  :  alors  sa  po- 
sition est  telle  que  la  représente  la  Jîg.  43.  Le  soleil 
donne  à-plomb  sur  le  tropique  boréal  Tt  :  le  pôle  boréal 
est  entièrement  éclairé  :  c'est  l'été  des  peuples  sep- 
tentrionaux. 

Au  solstice  d'biver ,  vers  le  22  décembre ,  la  terre  a 
pris  une  position  directement  contraire,  voyez  Jîg,  44» 
£lle  est  à  sa  plus  petite  distance  du  soleil ,  ou  à  son 
périhélie.  Les  rayons  de  cet  astre  tombent  à-plomb  sur 
le  tropique  austral ,  désigné  par  TU^ ,  et  le  pôle  austral 
est  entièrement  éclairé.  C'est  l'hiver  pour  les  peuples  du 
nord ,  l'été  pour  ceux  du  midi. 

Entre  ces  positions  contraires ,  il  en  est  deux  aussi 
opposées,  et  dans  lesquelles  le  plan  de  l'éqUateur  ter- 
restre passe  par  le  centre  du  soleil  :  ce  sont  les  instans 
de  l'cquinoxe  ,  qui  arrivent  vers  le  ^4  septembre  et  le  at 
mars. 

Ce  peu  de  mots  suffit  pour  montrer  comment  les 
explications  données  précédemment  d'après  les  obserya<i« 
lions,  s'adaptent  au  mouvement  de  la  terre. 
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CHAPITRE    XVII. 

De  la  Précession  des  Equinoxes  ,  considérée, 
comme  l'i'JJet  du  déplacement  de  l'Equateur 
terrestre. 

171.  0^  vient  de  voir  que  le  mouvement  annuel  da  soleil 
dans  l'écUptique ,  peut  fort  bien  se  représenter  par  un 
mouvement  réel^  de  la  terre  en  sens  contraire.  Il  en  est 
de  même  de  la  précession  des  equinoxes,  et  de  ces  petits 
déplacemens  des  étoiles  que ,  nous  avons  nommés  nuta- 
tion.  £n  général ,  on  sent  quUl  en  doit  être  ainsi  de 
tous  les  mouvemens  généraux  qui  semblent  affecter  tous 
les  astres  :  il  n'y  a  pas  plus  de  raison  pour  les  attribuer  à 
tous  les  astres ,    qu'à   la   terre  seule  ,  en  sens    contraire. 

• 

Même  si  nous  n'étions  pas  prévenus  par  une  habitude 
involontaire  de  nous  supposer  immobiles,  on  pourrait  dire 
que  l'idée  qui  attribue  ces  mouvemens  à  la  terre  est 
infiniment  plus  simple  que  celle  qui  les  imprime  à  tous 
les  astres.  Mais  ce  n'est  pas  par  de  simples  apperçus 
que  Ton  peut  se  décider  en  pareille  matière  ;  c'est  en 
entrant  dans  les  détails,  et  les  employant  à  faire  l'épreuve 
de  nos  conjectures.  Voyons  si  les  phénomènes  de  la  pré- 
ccsMon  peuvent  se  représenter  dans  les  deux  hypothèses, 
et  examinons  dans  laquelle  ils  le  sont  avec  plus  de 
^implicite. 

172.  Quand  on  considère  le  mouvement  du  soleil  comme 
apparent ,  et  celui  de  la  terre  comme  réel ,  les  signes  (Je 
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l'écliptîque  répondent  aux  différens  points  de  TorLe  ter- 
restre. Voyez, /î^.  45. 

Alors  la  terre  voit  toujours  le  soleil  dans  le  lieu  de 
Fécliptique  opposé  à  celui  où  elle  se  trouve.  Lorsqu'elle 
est  dans  le  signe  du  bélier ,  elle  voit  le  soleil  dans  la 
balance.  Lorsqu'elle  est  dans  le  taureau,  elle  le  voit  dans- 
le  scorpion  ,  et  ainsi  de  suite.  Tandis  qu'elle  se  meut 
suivant  l'ordre  des  signes,  le  soleil  paraît  se  mouvoir  à 
l'oppose  de  l'orbite  et  dans  le  même  sens. 

Je  vais  montrer  présentement  comment  la  préccssîon 
des  équînoxes  peut  s'expliquer  dans  cette  hypothèse,  sans 
mettre  en  mouvement  toute  la  sphère  céleste. 

178.  Soit  TT'tt*  ifië'  4^ï  l'orbite  annuelle  de  la  terre 
dont  le  soleil  occupe  un  des  foyers  :  soit  ETQ^  le  plan  de 
l'équateur,  TP  l'axe  du  pôle  q^iii  lui  est  perpendiculaire  « 
l'équinoxe  arrivera  lorsque  la  ligne  TÇ ,  intersection  de 
l'équateur  et  de  récliplique  ,  passera  par  le  centre  du 
soleil  ;  car  alors  cet  astre  se  trouvera  dans  le  plan  ETQ 
de  l'équateur. 

£n  supposant  que  l'équateur  re^te  parallèle  à  lui-même 
dans  chaque  révolution,  il  y  aura  deux  positions  apposées  , 
dans  l'orbite  ,  7'ct  f,  qui  donneront  chacune  un  équinoxe  ; 
Tun  du  printems  ,  qui  arrive  vers  1«  ai  mars  ;  l'autre 
d'automne  ,  qui  arrive  vers  le  24  *^^  septembre.  Le  pas- 
sage de  la  terre  par  ces  points  ne  partage  donc  pas  l'année 
en  deux  portions  égales.  Cela  tient  à  la  nature  du  mouve- 
ment elliptique  et  à  la  position  actuelle  du  périhélie , 
comme  on  Ta  vu  dans  la  p^ige  172.  En  partant  des  valeurs 
données  alors,  on  trouve  qu'en  ce  moment  la  terre  emploie 
i»SGJ,47i7^  pour  aller  dp  l'équinoxe  du  printems  à  celui 
d'automne,  et  seulement  178', 77064  pour  revenir  de 
l'équinoxe  d'automne  à  l'équinoxe  du  printems. 

5i  la   trace    TQ  restait  constamment  parallèle  à   ellç'. 
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même,  Tëquînoxe  arriverait  toujours  dans  les  mêmes  points; 
Mais  pendant  que  la  terre  se  meut  dans  le  sens  TO  ^ 
dette  trace  elle-même  a  un  petit  mouvement,  et  lorsque 
la  terre  est  revenue  en  7^,  elle  ne  se  trouve  plus  dirigée 
suivant  T'S'  parallèle  à  TS^  mais  suivant  TÇ',  qui  fait , 
avec  TS',  un  petit  angle  S'T'Q',  égal  à  i54",63.  Alors 
la  trace  T'Q'  rencontre  le  soleil  avant  que  la  terre  soit 
revenue  en  T\  l'équinoxe  arrive  plutôt  qu'il  ne  devrait 
sans  cette  circonstance  :  c'est  en  cela  que  consiste  la 
précession  des  èquinoxes. 

La  trace  T'Q'  prolongée  paraît  répondre  en  t'  sur 
l'écliptique.  Elle  semble  donc  reculer  chaque  année  de 
la  quantité  tt\  contre  l'ordre  des  signes,  c'est-à-dire,  en 
sens  contraire  du  mouvement  annuel  de  la  terre.  On  dit, 
par  cette  raison  ,  que  le  mouvement  des  èquinoxes  est 
rétrograde. 

Pour  compléter  ce  qui  concerne  les  mouvemens  de 
Téquateur  terrestre ,  on  a  aussi  représenté  dans  la  figure 
le  cercle  parallèle  à  l'écliptique,  que  décrit  le  pôle  moyen 
de  l'équateur  en  vertu  du  mouvement  de  précession,  et 
la  petite  ellipse  de  natation  sur  laquelle  oscille  le  pèle 
apparent ,  suivant  les  lois  que  nous  avons  expliquées 
dans  le  chap.  VI^ 
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CHAPITRE    XVIII. 

Utilité  de  la  Théorie  du  soleil  et  des  mou- 
çemens  de  Véquateur  de  Vécliptique  et  des 
équinooces  ,  dans  les  recherches  de  chrono- 
logie et  d'antiquité. 

174.  Les  résultats  auxquels  nous  sommes  parvenus 
dans  ce  livre  ,  n'intéressent  pas  seulement  l'astronomie  ; 
ils  sont  utiles  dans  l'histoire  pour  déterminer  les  dates  des 
anciens  monumens  d'après  les  figures  astronomiques  qui 
y  sont  tracées^  ou  pour  retrouver  les  époques  des  évé- 
nemens  d'après  les  descriptions  de  l'état  du  ciel  que  les 
auteurs  nous  ont  transmises  ;  car  cet  état  ayant  change 
depuis  eux  jusqu'à  nous ,  suivant  une  marche  déterminée^ 
il  est  facile  d'assigner  le  tems  où  il  a  dû  s'accorder  avec 
leur  récit.  Sous  ce  rapport ,  tous  les  mouvcmens  sécu- 
laires qui  affectent  la  position  des  astres ,  peuvent  être 
considérés  comme  de  grandes  mesures  communes  à  tous 
les  peuples  et  à  tous  les  âges  du  monde.  Mais  la  plupart 
de  ces  inégalités  ont  été  découvertes  et  calculées  depuis 
trop  peu  de  tems  pour  que  l'on  ait  pu  encore  en  faire  heau- 
coup  d'applications.  Le  phénomène  de  la  précession  était 
presque  le  seul  qui  fût  assez  connu  pour  qu'on  songeât  à 
l'employer  dans  des  recherches  d'érudition.  Aussi  les  chro- 
nologistes  en  ont-ils  fait  un  fréquent  usage  ;  Fréret  sur- 
tout, critique  instruit  autant  que  judicieux,  s'est  attaché 
à  donner  de  la  «ertitudeà  ses  recherches ,  en  les  appuyant 
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ainsi  sur  des  phénomènes  astronomiques.  On  peut  voir 
dans  les  ouvrages  de  ce  savant ,  les  ingénieuses  censé* 
quences  auxquelles  il  est  parvenu  en  suivant  cette  route. 
Je  me  bornerai  ici  à  donner  quelques  exemples  de  c« 
genre  de  considération ,  et  je  commencerai  par  les  plus 

simples.  ^  ■ 

lyS.  Les  ruines  de  l'ancienne  ville  de  Tentyris  en 
Egypte  sont  sur-^tout  remarquables  par  un  grand  temple 
intact  dans  toutes  ses  parties. 

Sous  le  plafond  du  portique  de  ce  temple  ,  on  remar- 
que une  longue  file  de  figures  d'hommes  et  d'animaux, 
marchant  dans  le  morne  sens ,  à  la  suite  les  uns  des  autres. 
Parmi  ces  figures ,  se  trouvent  les  douze  signes  du 
zodiaque ,  placés  dans  l'ordre  selon  lequel  le  soleil  le» 
parcourt. 

Le  signe  qui  est  à  la  tête  de  toiis  les  autres ,  et  qui 
semble  sortir  le  premier  du  temple  ,  est  le  lion. 

Si ,  comme  quelques  personnes  l'ont  pensé ,  il  est  rai- 
sonnable de  croire  que  le  signe  qui  ouvre  la  marche  ,  est 
aussi  celui  dans  lequel  le  soleil  entrait  au  commencement 
de  Tannée  ;  il  sera  facile  de  trouver  la  date  de  l'état  du 
ciel  ,  représenté  par  ce  monument. 

Car  on  sait  que  Tannée  rurale  des  Egyptiens  com- 
mençait au  solstice  d'été ,  époque  des  inondations  du 
INil.  D'après  l'hypothèse  précédente  ,  le  solstice  serait  ar- 
rivé dans  la  constellation  du  lion  à  l'époque  représentée 
sur  le  zodiaque  de  Tentyris.  Or  il  se  trouve  maintenant 
au  24®.  degré  septentrional  de  la  constellation  des  gémeaux. 
Le  tems  nécessaire  pour  cette  rétrogradation,  donnera  la 
date  du  monument. 

Pour  la  fixer  avec  quelque  certitude  ,  il  faudrait  con- 
naître le  point  précis  de  la  constellation  du  lion  auquel  le 
solstice  répondait  alors  ;  mais  c'est  ce  que  le  monument 
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ne  semble  pas  indiquer.  Si  on  évalue  rintcrvallc  lolal  à 
deux  signes  complets,  ou  à  66**, 6 ,  on  aura  un  peu  plus 
de  4ooo  ans  pour  l'ancienneté  de  cet  édifice  ,  à  raison 
de  1 54^,63  par  année.  Nous  n'avons  pas  égard  ici  aux 
inégalités  de  la  précession ,  et  il  est  évident  que  cela 
serait  inutile  :  les  données  dont  nous  parlons  ne  compor* 
tcnt  pas  une  si  grande  exactitude. 

1 76.  Les  positions  des  étoiles  servent  aussi  à  faire  con— 
naître  les  époques.  Par  exemple ,  Hipparque  rapporte  un 
passage  d'Ëudoxc  ,  contemporain  de  Platon  ,  dans  lequel 
il  est  dît ,  qu'il  existe ,  sur  la  sphère  céleste  ,  une  étoile 
qui  répond  au  pôle  de  l'équateur.  Ce  n'est  pas  l'étoile 
polaire  d'aujourd'hui  ;  car  elle  en  était  alors  fort  éloignée. 
En  considérant  toutes  celles  qui  sont  situées  près  du  paral- 
lèle à  l'écliptique ,  sur  lequel  le  pôle  de  l'équaleurse  trouve ,  ' 
ou  à  peu  de  distance  de  ce  parallèle  ,  on  voit  qu'il  n'y  en  a 
qu'une  seul^  assez  brillante  pour  avoir  été  ainsi  remar- 
quée à  la  vue  simple.  On  la  nomme  »  du  dragon  (*).  Sa 
longitude,  au  i".  janvier  1800,  était  i48°,26.  Or,  si  cette 
étoile  &'est  réellement  trouvée  amenée  au  pôle  de  l'équa- 
teur  ,  du  tems  d'Eudoxe  ,  par  l'effet  de  la  précession  ,  son 
cercle  de  latitude  passait  alors  par  ce  pôle  et  par  celui 
de  l'écliptique.  11  coupait  donc  ce  dernier  cercle  au 
solstice  d'été  ,  et  la  longitude  de  l'étoile  était  de  ioo**«  La 
différence  de  ces  deux  longitudes ,  ou  48*^926  ,  est  la  quan- 
tité dont  elle  a  dû  s'éloigner  du  solstice  depuis  cette 
époque,  par  l'effet  de  la  précession,  et  à  raison  de  i54''î63 
par  année.  Ces  arc  répond  à  un  intervalle  d'un  peu  plus 
de  trois  mille  ans. 

Cherchons  la  déclinaison  de  l'étoile  à  la  même  époque. 


(*)  Bpilly ,  Hist.  de  T Astronomie  ancienne,  pag.  5u« 
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Sa  latitude  était,  à  fort  peu  près,  la  même  qu^aujouiv 
d'hui ,  ou  de  68**, 69  boréale.  L'obliquité  de  récliptique 
était  de  26^,5750  ;  car  elle  était  de  aG^oySa  en  1800, 
et  elle  a  varié  de  o%5ot8  en  3i2i  ans  ,  à  raison  de 
i6o'',83  par  siècle.  Or  puisque  le  cercle  de  latitude 
était  en  même  tems  perpendiculaire  à  l'écliptique  et  à 
l'équatcur ,  il  était  aussi  cercle  de  déclinaison.  La  dé- 
clinaison de  l'étoile  à  celte  époque  était  donc  égale  à 
a6**,575o  +  68^,59  ou  95'',i65o  ;  il  s'en  fallait  de  4*983So 
qu'elle  ne  fût  égale  à  100**,  distance  du  pôle  à  l'équateur. 

Il  suit  de  là  que  l'étoile  x  du  dragon  ne  s'est  jamais 
trouvée  exactement  au  pôle  ,  mais  la  différence  4**i835o 
était  trop  petite  pour  être  apperçue  dans  ces  premiers  âges 
de  l'astronomie. 

r  On  voit  aussi  qu'Eudoxe  n'a  pas  décrit  l'état  du  ciel 
tel  qu'il  était  de  son  tems  ;  car  ce  philosophe ,  contem- 
porain de  Platon,  a  vécu  il  y  a  environ  2i5o  ans ,  c'est- 
à-dire  ,  à  une  époque  beaucoup  plus  récente  que  celle  à 
laquelle  ,  le  phénomène  qu'il  rapporte  ,  a  pu  arriver. 

Il  résulte  donc  de  cette  discussion  que  la  sphère  dé- 
crite par  Eudoxe  répond  à  un  état  du  ciel  beaucoup 
plus  ancien.  On  croit  que  c'est  le  même  qui  avait  été 
fixé  et  déterminé  par  Chiron  ,  vers  le  tems  du  siège  de 
Troie. 

177.  Jusqu'ici  nous  n'avons  considéré  que  des  ques- 
tions qui  n'étaient  pas  susceptibles  d'une  grande  exacti- 
tude ;  mais  lorsqti'au  lieu  d'indications  vagues  on  a  des 
observations  précises ,  on  peut  au  moyen  des  formules 
remonter  par  le  calcul  à  l'ancien  état  du  ciel ,  auquel 
se  rapportent  ces  observations.  En  comparant  les  résul- 
tats de  ce  calcul  avec  ceux  que  l'on  donne  pour  avoir 
été  réellement  observes  ,  oîi  peut  d'après  leur  accord  plus 
ou  moins  parfait,  juger  si  T observation  est  vraie  ou  fausi^> 
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eerlaînc  ou  douteuse  ;  ou  bien,  lorsque  l'observation  est 
incontestable,  on  peut  vérifier  ainsi  Pexactitude  de  l'époque 
2i  laquelle  les  historiens  l'ont  rapportée.  Ou  enfin  si  la 
date  est  précise  ,  et  l'observation  digne  de  toute  confiance, 
tant  pour  sa  réalité  que  pour  son  exactitude  ,  on  peut 
au  moyen  de  cette  comparaison,  vérifier  l'exactitude  des 
tables  astronomiques  modernes ,  confirmer  ainsi  la  théorie 
de  l'attraction  dont*  elles  dérivent ,  et  connaître  jusqu'à 
quel  nombre  de  siècles,  en  avant  ou  en  arrière,  on  peut 
les  étendre  sans  crainte  d'erreur.  Je  vais  rapporter  des 
exemples  de  ces  diverses  applications. 

lyS.  Je  choisirai  pour  cela  les  observations  chinoises, 
relatives  à  l'obliquité  de  l'écliptique  et  à  la  position  des 
équinoxes,  qui  ont  été  discutées  et  calculées  par  M.  Laplace 
dans  la  Connaissance  des  tems  de  1811  ;  l'exemple  en 
sera  d'autant  plus  frappant  que  la  réalité  de  ces  obser- 
vations a  été  révoquée  en  doute  par  quelques  auteurs. 
On  verra  par  la  discussion  suivante  qu'ils  ne  rcussent  pas 
fait ,  s'ils  eussent  eu  les  connaissances  nécessaires  pour 
sentir  et  apprécier  la  force  des  preuves  astronomiques  que 
nous  allons  rapporter. 

La  plus  ancienne  de  ces  observations ,  et  même  de 
toutes  les  observations  qui  nous  soient  parvenues  sur  la 
même  matière  ,  est  attribuée  à  Tchcou— Koung  ,  frère  de 
Vouvang ,  empereur  de  la  Chine  qui ,  suivant  les  calculs 
de  Fréret,  et  du  père  Gaubil  ,  savant  missionnaire ,  vivait 
noo  ans  avant  l'ère  chrétienne.  Une  ancienne  tradition, 
conservée  dans  des  livres  très  —  anciens ,  dont  l'autorité 
passe  ,  chez  les  Chinois,  pour  incontestable  ,  rapporte,  que 
Tcheou-Koung  observa  la  longueur  de  l'ombre  ,  à  midi, 
au  solstice  d'été,  dans  la  ville  de  Loyang ,  avec  un  gno- 
mon de  huit  pieds  chinois.  11  la  trouva  d'un  pied  cinq 
pouces,  c'est-à-dire   1^,5,  car  le  pied  chinois  se  divis« 
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en  flccîmales.  Cette  tradition  paraît  d'autant  plus  croyable» 
que  Ton  sait  que  les  Chinois  ,  par  leur  culte  et  par  leurt 
usages ,  ont  été  de  tous  tems  adonnés  à  Tobservation 
des  ombres  méridiennes  des  gnomons.  On  sait  de  plus, 
que  l'ancien  livre  où  Tobsi^rvation  de  Tchcou-Koung  se 
trouve  rapportée ,  est  du  petit  nombre  de  ceux  que  des 
motifs  religieux  et  politiques  firent  excepter  de  la  proscrip- 
tion ,  lorsque  l'empereur  Tsin-chi-hoamj  ordonna  l'incendie 
général  des  livres  chinois ,  246  ans  avant  l'ère  chrétienne  : 
exception  qui  donne  encore  une  nouvelle  probabilité  il 
l'observation  de  Tcheou-Koung. 

Suivant  une  autre  tradition  rapportée  pareillement  dana 
les  livres  chinois ,  et  citée  par  le  père  Gaubil ,  et  par 
d'autres  savans  missionnaires ,  Tcheou-Koung  avait  aussi 
observé  ,  dans  la  ville  de  Loyang  ,  la  longueur  de  Tombre 
du  même  gnomon  au  solstice  d'hiver,  et  il  l'avait  trouvée 
de  i3  pieds  chinois. 

Puisque  nous  connaissons  les  longueurs  des  ombres 
méridiennes  dans  les  deux  solstices ,  nous  pouvons  en 
déduire  les  deux  distances  du  soleil  au  zénith  de  la  ville 
de  Loyang.  La  demi— somme  de  ces  distances  sera  la 
latitude  géographique  de  cette  ville  ;  leur  demi-différence 
sera  l'obliquité  de  Técliptique  qui  avait  lieu  a  Tépoque 
de  ces  observations. 

Commençons  par  le  solstice  d'été.  La  longueur  de 
Tombre  étant  de  1  ^S  ,  et  celle  du  gnomon  de  8 ,  le  rayon 
lumineux  extrême  faisait  avec  Taxe  du  gnomon,  c'est- 
à-dire  ,  avec  la  verticale,  un  angle  dont  la  tangente  tri- 

*  .     ,  !,.'> 

gonomélrique  était  exprimée  par  -— -  ,  cet  angle  étant  éva- 

V 

lue  pc^r  les  tables  de  sinus,  répond  à  10^.37'.  10^,77 
de  la  division  sexagésimale.  Or  ce  rayon  prolongé  jus- 
qu'au soleil,   n'aboutissait  point  à  son   centre,    mais  au 


PHYSIQUE.  3l7 

bord  supérieur  de  son  disque.  Ainsi  l'angle  10*^.37'.  io"7 
exprime  la  dislance  apparente  du  bord  supérieur  du  soleil 
au  zénith;  pour  avoir  la  distance  vraie  de  ce  même  bord, 
il  faut  y  ajouter  la  réfraction  moins  la  parallaxe.  L'ob- 
servateur chinois  ne  connaissait  ni  l'une  ni  l'autre  de  ces 
corrections.  Le  baromètre  et  le  thermomètre  n'existaient 
point  alors.    Il   faut    donc  faire   une   supposition   sur  la 
pression  barométrique  et  sur  la  température.  Nous  pren- 
drons pour  la  première  ©",76,  et  pour  la  seconde  -}-  aS* 
de  la   division  centésimale  ;   la  première  est  celle   qui  a 
lieu  ordinairement  au  niveau  de  la  mer,  la  seconde  pa- 
raît  assez   convenir  au    climat   de  Loyang  ,    le    jour  du 
solstice.  Au  reste  une  petite  erreur  sur  ces  élémens  n'au- 
rait sur  le  résultat  qu'une  influence  négligeable,   com- 
parativement aux  erreurs  que  comportent  des  observations 
de  gnomon.  Avec  ces  données  et  la  distance  zénithale  ob- 
servée ,    on  trouve   pour  la  réfraction    10^^,32;    pour  la 
parallaxe  i",28,   différence  ^^^o^  5   de    pins,   le  demi- 
diamètre  du  soleil  à  cette  époque  de  Tannée  était  iS', ^'j^L'j: 
on  aura  donc  la  distance  zénithale  du  centre  ainsi  qu'il 
suit. 

Dist.  appar.  du  bord  super,  du  0  au  zé- 
nith de  Loyang lo*. 37'.  10^^,77 

Këfraction  —  parallaxe -|-  9^^o4 

'  ■  ■ 

Distance  vraie io'*,37'. i9",8i 

Demi-diamètre  du  0  . iS' .^j'^^jo 

Dist.  vraie  du  centre  du  0  au  zénith  de 

Loyang  au  solstice  d'été 10*. 53'.  j^^^Si 

En  répétant  un  calcul  semblable   pour  l'observation  du 
«olstice  d'hiver  y   on  trouve 


3i8  AStllONOMlfî 

Dist.  appar.  du  bord  super,  du  0  au  zé-^ 

nîth  de  Loyang 58*.:i3'.35 

"Réfraction  —  parallaxe i'.26^,7d 

Distance  vraie 58®.:i4'-59^?78 

Demî-^diamètre  du  0 i6'.i4''',o3 


•«■ 


Dist.  vraie  du  centre  du  0  au  zénith  de 

Loyang  au  solstice  d'hiver 58°.4ï'*i3^,8i 

Demi-somme  des  distances  solsticiales ,  ou 

latitude  du  gnomon 34'*.47'«ïO^?66 

Demi-différence  ,  ou  obliquité  de  l'éclip- 

tique  à  l'époque  des  observations  .  .   •  a3'*.54'»  3^,i5 

Nous  avons  deux  moyens  d'éprouver  la  vérité  de  ces 
résultats,  et  par  conséquent  la  réalité  des  observations; 
c'est  de  comparer  la  latitude  à  celle  qu'ont  observée  le» 
missionnaires,  et  l'obliquité  à  celle  que  nos  formules  don- 
nent, pour  l'époque  que  Fréret  assigne  aux  observations 
de  Tcheou-Koung. 

La  ville  de  Loyang ,  au  rapport  du  père  Gaubil  et  de 
tous  les  missionnaires  ,  est  la  même  que  celle  qui  s'ap- 
pelle aujourd'hui  Kon-an-fou.  Trois  observations  de  la- 
titude y  ont  élé  faites  par  les  missionnaires  :  la  première 
donne  34°. 52'. 8";  la  seconde  34^«46'«i5;  la  troisième 
34** .  4^' .  1 5" ,  la  moyenne  34'*  •  4?'  '13'^  ne  diffère  que 
de  2.ff  du  résultat  de  Tchcou-Koung.  Cet  écart  paraîtra 
bien  petit  si  l'on  considère  que  les  observations  même 
des  missionnaires  ne  s'accordent  pas  tout-à-fait  entre  elles, 
et  si  l'on  fait  attention  à  la  difficulté  d'observer  bien 
exactement  l'extrémité  de  l'ombre  d'un  gnomon.  Une  si 
faible  différence  paraît  donner  un  haut  degré  de  proba- 
bilité à  l'observation  chinoise. 

Cependant  on  pourrait  objecter  encore  que  les  mis* 
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lionnaires,  jaloux  d'exalter  l'antiquité  de  l'empire  de  la 
Chine ,  ce  qui  a  été  reproché  quelquefois  au  père  Gaubil 
lui-même  ,  bien  injustement  à  ce  qu'il  me  semble,  ont 
pu  arranger  leurs  obvservations  de  htiîude  de  manière  à 
tomber  d'accord  avec  le  résultat  de  l'astronoriie  chinois. 
Ou  bien  encore  on  pourrait  dire  qu'ils  ont  inventé  et 
fabriqué  ces  prétendues  observations  de  Tchcou-Koung , 
d'après  les  leurs ,  et  qu'ils  les  donnent  aujourd'hui  comme 
anciennes  afin  d'appuyer  leurs  systèmes  chronologiques. 

Tous  ces  doutes  seront  levés,  si  nous  comparons  l'obli- 
quité résultante  des  observations  de  Tcheou-Koung  avec 
celles  que  donnent  les  formules,  pour  l'époque  de  iioo 
ans  avant  notre  ère,  époque  à  laquelle,  d'après  les 
témoignages  historiques ,  Fréret  et  le  père  Gaubil  ont 
cm  tous  deux  devoir  rapporter  la  régence  de  ce  prince  (^*). 
Car,  ni  Fréret  ni  le  père  Gaubil,  ni  aucun  des  mission- 
naires ,  n'ont  pu  avoir  aucune  connaissance  de  ces  for- 
mules ,  puisqu'en  1712,  à  l'époque  oii  les  missionnaires 
observèrent  la  latitude  de  Loyang ,  les  astronomes  étaient 
encore  incertains  ,  si  l'obliquité  de  l'écliptique  était  va- 
riable ou  constante.  Or  l'expression  générale  de  cette 
ojbliquité  que  nous  avons  rapportée  dans  la  page  71  , 
donne  23". 5 1'. 58^^, o3 pour  sa  valeur,  iioo  ans  avant  l'èr^ 
chrétienne (*'^), résultat  qui  diffère  seulement  de  2'. 5",  13 

(*)  Les  calculs  de  Fréret ,  fondés  sur  les  périodes  que  présente  lo 
Calendrier  chinois,  fixent  l'époque  de  la  régence  de  Tcheou-Koun(j 
entxe  les  années  1098  et  iio4  avant  notre  ère;  en  quoi  il  est  d'accord 
avec  le  père  Gaubil. 

(**)  En  nommant  Tobliquiié  apparente  V\  cette  formule  élDÎt 
V*  ^=  260,0812  —  io,o33o4  sin  £.99.1227  — oo,73532  sin*  f.ai",5223. 
L'origine  dutcmst  est  Tannée  1750  j  ainsi  11,00  ans  avant  notre  ère 
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de  celui  que  donnent  les  ombres  de  gnomon  ^  observée^ 
aux  deux  solstices.  On  ne  peut  pas  désirer  un  accord  plus 
approché  dans  des  observations  de  gnomon ,  où  l'extrc-* 
mité  de  la  pénombre  est  si  difficile  à  reconnaître.  On 
doit  donc  en  conclure  ,  que  cette  observation  de  Tcheou-» 
Koung  est  très-certaine;  car  pour  qu'elle  fût  supposée, 
d'après  l'élévation  postérieure  de  la  latitude ,  il  faudrait 
non-seulement  que  la  différence  des  deux  hauteurs  sols^ 
ticiales  eût  été  arrangée  conformément  au  décroissement 
véritable  de  l'obliquité  de  l'écliptique  ;  il  faudrait  en- 
core que  chacune  de  ces  distances  en  particulier  eût  été 
arrangée  aussi  conformément  à  cette  loi ,  qui  était  alors 
inconnue  ,  car  chacTîne  de  ces  distances  combinée  avec 
la  latitude  des  missionnaires  s'accorde  également  avec  les 
formules.  Ces  suppositions  sont  tellement  invraisemblables, 
on  pourrait  dire  tellement  impossibles  ,  que  la  réalité  de 
ces  anciennes  observations  ne  peut  nullement  être  mise 
en  doute  ;  et  tant  de  justesse  dans  les  résultats ,  avec  de 
pareils  instrumens ,  suppose  une  longue  habitude  d'ob- 
server. 

lyc).  Tcheou-Koung  avait  également  déterminé  par  ses 
observations  le  moment  du  solstice  d'hiver ,  mais  elles 
ne  nous  ont  pas  été  transmises.  Nous  savons  seulement 
par  les  Lettres  des  missionnaires  ,  que  suivant  Tcheou- 
Koung,  Tascension  droite  du  soLslice  d'hiver,  surpassait 
de  2.  degrés  chinois,  l'ascension  droite  de  la  constellation 
iVw,  constellation  qui  commence  par  e  du  vcrseau.  Ainsi 
m  retranchant  deux  degrés  chinois,  ou  i^.SS'.iy'/, 
division    sexagésimale     de    l'ascension    droite    du   solstice 


on  avait  t  =  —  235o.  En  calculant  ave«:  cette  valeur  de  f ,  on  trou^ 
y  z=z  200,51791 ,  ou^  en  degrés scxag'jsimaux  ,  23o.5i',58"o5,  comme 
nous  Tavons  dit  dans  le  texte. 
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d^hîver  est  de  270*  ;  la  différence  268**«i'«43  sera  suivant 
le  témoignage  de  Tcheou-Koung  l'ascension  droite  de  e 
du  Verseau  à  l'époque  où  il  observait.  Voyons  si  la  chose 
a  pu  être  ainsi  à  l'époque  que  nous  avojis  assignée  à 
Tcheou-Koung,  c'est-à-dire,  11 00  ans  avant  l'ère  chré- 
tienne. 

Au  commencement  de  lySo, 
la  longitude  de  t  du  verseau  était      Z  =  3o8".,i4''  10'^ 

Sa  latitude  était A=      8°-   6^20'' bor. 

En  comparant  les  catalogues  de  Bradley  et  de  Mayer^ 
avec  celui  de  Piazzi,  on  voit  que  cette  étoile  n'éprouve 
point  d'autres  déplacemens  que  ceux  qui  sont  causés  par 
la  précession,  l'aberration  et  la  nutation.,  Elle  n'a  donc 
point  de  mouvement  propre  sensible. 

Maintenant  pour  déduire  de  ces  données  sa  déclinaison 
et  son  ascension  droite  ,1100  ans  avant  l'ère  chrétienne  ^ 
ou  2860  avant  l'époque  de  1760,  il  faut  employer  la 
méthode  exposée  dans  le  n°.  64  \  page  92 ,  et  faire  usage 
des  formules  que  nous  avons  rapportées  page  95 ,  en  con- 
servant toujours  la  notation  que  nous  avions  adoptée 
alors.  On  supposera  dans  les  formules  le  tems  ^=:— 2860, 
et  avec  cette  valeur  ,  on  trouvera 

Obliquité  de  l'équateur  sur 
l'écliptique  fixe  de  lySo,  iioo 
ans  avant  l'ère  chrétienne  ,  .  .  F=      û3'.32'.48^ 

Déplacement  du  point  équi- 
noxial  sur  l'écliptique  fixe  entre 
les  deux  époques .    4='~"4o'*-   ^'•43'' 

Déplacemen t  du  point  équi- 
noxial  sur  l'écliptique  mobile.  %|/'=_  39** .  :i3' .  3a'' 

a.  ^^  ai  ^ 
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Or ,  pour  employer  ce  procédé ,  il  faut  mesurer  exacte- 
ment un  Intervalle  de  douze  heures.  11  paraît ,  d'après 
le  prre  Gaubil ,  qu'on  se  servait  alors  de  clepsjdres.  On 
mesurait  le  tcms  qu'un  vase  employait  à  se  remplir  à 
diverses  hauteurs  ,  en  y  faisant  couler  l'eau  d'un  vase 
plus  élevé.  On  sent  combien  cette  manière  de  mesurer 
le  tems  doit  offrir  d'incertitudes  ,  et  trois  minutes  d'er- 
reur j  sur  un  intervalle  de  douze  heures ,  suffisent  pour 
expliquer  l'erreur  de  la  détermination  de  Tcheou-Koung, 
puisque  3  minutes  de  tems  font  45'  en  arc.  Nous  sommes 
donc  encore  ici  ramenés  à  la  même  conclusion  où  nous 
avait  conduits  le  calcul  des  hauteurs  méridiennes,  c'est 
que  les  observations  attribuées  à  Tcheou-Koung ,  par  les 
historiens  chinois  et  par  tous  les  missionnaires  ,  "sont  in- 
contestables ,  qu'elles  se  rapportent  très-bien  à  l'époque 
de  II 00  ans  avant  notre  ère,  que  Fréret  et  le  père  Gaubil 
assignent  pour  celle  de  la  régence  de  ce  prince,  et  qu'enfin 
loin  de  révoquer  ces  observations  en  doute ,  on  doit  plutôt 
s'étonner  qu'on  ait  pu  en  faire  d'aussi  exactes  à  une  pa- 
reille  époque  et  avec  de  pareils  instrumeiis. 

i8o.  On  voit,  par  cet  exemple,  comment  les  obser- 
vations anciennes  peuvent  cire  comparées  aux  tables  as- 
tronomiques modernes.  Si  ces  observations  peuvent  être 
regardées  comme  plus  exactes  que  les  tables  à  cette  dis- 
tance ,  où  on  entreprend  de  les  étendre  ,  alors  on  peut 
regarder  la  différence  comme  l'erreur  des  tables  ;  et  en 
faisant  varier  les  eléinens  de  ces  dernières  d'une  quantité 
fort  petite  et  indéterminée  ,  on  en  déduit  une  équation 
de  condition  entre  l'erreur  observée  des  tables  et  les 
erreurs  indéterminées  des  élémens. 

C'est  en  comparant  ainsi  les  tables  astronomiques  avec 
les  anciennes  observations  grecques,  arabes,  perses  et 
chinoises ,   que  l'on  s'est  assuré  de   leur   exactitude ,    et 


,    PHYSIQUE.  3^5 

^^on  a  fixé  les  valeurs  précises  des  grandes  inégalités 
séculaires  que  le  lenis  seul  peut  développer.  11  nous  suf- 
fira d'avoir  indiqué  ces  importantes  applications  ;  ceux 
qui  désireront  plus  de  détails  sur  cette  matière  j  les 
trouveront  dans  les  ouvrages  du  pcre  Pétau ,  de  Fréret , 
de  M.  Laplace  ,  de  Bailly,  du  père  Gaubil  et  de  quelques 
autres  sa  vans. 

i8i.  Les  levers  et  les  couclicrs  des  étoiles,  autrefois 
observés  avec  beaucoup  de  soin  ,  forment  ainsi  un  genre 
âUndication  très  -  utile  pour  reconnaître  les  époques 
éloignées. 

On  en  distinguait  de  trois  sortes  relatifs  aux  positions 
de  Pétoile  ,  par  rapport  au  soleil ,  et  on  les  nommait 
suivant  ces  positions  ,  cosmiques ,  acroniques  ou  héîiaques, 
11  en  est  fréquemment  question  dans  les  poètes. 

Le  lever  et  le  coucher  cosmique  avaient  lieu  lorsque 
Fëtoile  se  levait  ou  se  couchait  le  matin ,  à  Tinstant  du 
Jever  du  soleil. 

Le  lever  ou  le  coucher  acronique  avaient  lieu  au  con- 
traire lorsque  rétoile  se  levait  ou  se  couchait,  le  soir, 
à.  rinstant  du  coucher  du  soleil. 

Enfin  ,  le  lever  ou  le  coucher  héliaque ,  avaient  lieu 
lorsque  Tétoile  paraissait  le  matin  surPhorison,  un  peu 
avant  le  soleil ,  ou  se  couchait  le  soir  presque  aussitôt  que 
lui.  C'était  l'instant  où  elle  commençait  à  se  dégager  de* 
rayons  de  cet  astre ,  ou  celui  oii  elle  allait  s*y  plonger. 

£t  comme  les  étoiles  ne  sont  en  général  visibles  à  la 
vue  simple  que  lorsqu'elles  sont  au  moins  à  id°  ou  iK^ 
du  soleil ,  il  s'ensuit  que  le  lever  cosmique  précède  ,  de 
12  ou  i5  jours  environ  ,  le  lever  héliaque  ,  et  que  le 
coucher  acronique  suit  le  coucher  héliaque  de  la  même 
quantité. 


y 
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o^cr  iioîLiqnc  des  étoiles  était  le  plus  remar- 
^  -ijt  iui  qiiî  servait,  pour  ainsi  dire,  de  calen- 
:w',  .  \  .îiK'.oas  peuples,  et  les  travaux  de  l'agriculture 
.■  vv^»"-*'-'  *""■  ^^^  observations;  mais  la  position  des 
'*:u;ih*Nes  di'plaçant  peu -à-peu  les  étoiles,  leur  lever 
vîicïvjïîe  ne  répondait  pas  longtems  à  la  même  époque 
Jw''  r^mièe ,  et  par  conséquent  aux   mêmes  tra%'aux. 

Four  trouver  le   lever  héliaque   d'une   étoile  ,    il  faut 
Jéterminer   le   point  de    Técliptique   qui  ,    lorsqu'elle    se 
lève,  est  abaissé  de  la*  ou  i5**  sous  l'horison.  Or,  cela 
est  très-facile  ;  car  soit,  fig,  4?  i   ^  l'observateur,  SCH 
rhorison  ,    OP  l'axe  du  pôle ,  et  S  l'astre    dont  on  veut 
calculer  le  lever  béliaque  ,  lorsque   le  soleil  est   en   »y, 
à  12.°  sous  l'horison.  On  est  supposé  connaître  la  latitude 
du  lieu  ,  ainsi  que  Pasccnsioti  droite  et  la  déclinaison  de 
l'astre  S,  Avec  ces  données ,  on  calcule  d'abord  le  point  Q 
de  l'équatcur  ,   qui  se  Iroiive  dans  l'horison  en  même  tems 
que  Tastre  S  ;   puis  on  cherche   le  point  C  de  l'écHptique 
qui  se  trouve  dans  l'horison  en  même  Icms  que  le  point 
Ç;    enfin,    connaissant   Tare  vertical    VS'   de    iii®,    avec 
l'inclinaison  de  réquatcur  sur  l'horison,  on  calcule  l'arc 
de   réclipliquc    CS\   Cet   Qrc  ,   ajouté  à   la   longitude    du 
point    C,    donne   la    longitude    du    soleil    à    l'instant    du 
lever  héliaque  ;  et  d'après  cette  longitude  ,  les  lubies  du 
soleil  font  connaître  Tinstant  de  l'année  où  le  phénomène 
a  lieu. 

Si  ce  phénomène  se  trouve  indiqué  dans  un  auteur 
ancien  pour  une  époque  de  l'année  différente  de  celle 
où  il  a  lieu  aujourd'hui,  on  peut,  d'après  cette  diffé- 
rence ,  calculer  le  Icms  où  cet  auteur  écrivait ,  en  ayant 
égard  à  la  précession  des  éqninoxes. 

Ainsi ,    quand   Hésiode   rapporte   que ,    de   son   tems  , 
Tétoile   Arcturus  se   levait   hcliaquement   soixante   jours 
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après  le  solstice  d'hiver,  il  est  facile  d'en  conclure  que 
ce  pocle  vivait  environ  980  ans  avant  notre  ère ,  car 
c'est  à  cette  époque  que  le  phénomène  a  dû  arriver  dans 
le  pays  qu'il  habitait  (*). 


(*)  Soit  E  réquinoxc  du  printems ,  d'où  l'on  compte  les  ascensions 
droites  et  les  longitudes^  Tare  EA  sera  rascensioo  droite  de  l'astre, 
nous  la  nommerons  «^  Tare  SP ,  pei'pendicnlaire  à  Téqualeur  en  ^, 
et  passant  par  le  pôle ,  sera  ba  distance  polaire ,  nous  la  nommerons 
i".  Soit  de  plus  «  Tobliquiié  de  Téquateur  sur  Técliptique  ^  ou  Fannie 
QEC ,  et  soit  d  la  distance  du  pôle  au  zéailli ,  ou  Tanfjle  ZOP , 
complément  de  la  latitude  du  lieu.  Avec  ces  données,  il  s'agit  d*abord 
de  délerraincr  le  point  Q  de  Téquateur  ,  qui  se  lève  en  m^me  tems 
que  l'astre.  Pour  cela ,  dans  le  triangle  ^QS  rectangle  en  ^'^  ,  on 
connaît  le  côté  SA  égal  à  loo** — J  ;  on  connaît  de  plus  Tangle  AQS  y 
hauteur  de  Téqualcur  sur  Tliorison.  Cet  angle  est  égal  à  la  distance  d  du 
pôle  au  zénith  ^  on  aura  donc  le  second  côté  AQ  par  la  formule 

tang  S^  i 

sin  ^1Q  =  —  »    ou  bien    sin  a  3= 


tang  AQS  lang  /  .  tang  d 

en    représentant ,    pour  plus  de  simplicité  ,  par  a   l'ara  AQ',  Coor* 
naissant  a  ,   on  le   retranchera  de  l'ascension  .  droite  «  ,   et  Ton  aura 

Q  E  "=:.  a  -^  €t  ^     ou  bien    a   •=.  a  —  «, 

• 
en   faisant,   pour  plus  de  simplicité,    QE  •=.  a  ,   a     est  l'ascension 

droite  du  point  de  l'équateur  qui  se  lève  en  mî^me  tems  que  l'étoile. 

il  faut  maintenant  déterminer  le  point   C  de  l'écliptique ,   qui  se 

lève   en   même   tems   que  le  point   Q  de  l'équateur.    Pour  cela  ,  on 

se  servira  du  triangle  EQC ,   où  l'on  connaît  trois  choses,  savoir  : 

Tangle   E  ^   ou  l'obliquité   de  Técliptique  m;  l'angle    Ç,  ou  EQC ^ 

supplément  de   EQh  ^   par    conséquent  égal  à   ^00®  —  ^ ,    et  enfin 

le  côté   EQ ^  ou  a\  que  nous  venons  de  calculer;  on  aura  donc  le 

côté  EC,  que  je  nomme  a\  par  la  formule 

^         —  cot  £^  sin  M  -f-  cos  «  cos  a' 

cot  a    rr 


sin  a 


qui  a  lieu  dans  un   triangle  sphéri(iue  où  l'on  connaît  un  côté  et  1m 


3^8  ASTRONOMIE 

Je  SUIS  entre  clans  quelques  détails  sur  ces  applications, 
parce  qu'elles  montrent  l'usage  de  l'astronomie  dans  les 


deux  angles  adjacexu.  On  aura  aussi  Fangle  QCE ,  que  je  nomme 
C,  au  moyen  de  la  formule 

cos  C  =  cos  a   sin  <f  ain  »  -4-  ces  d  cos  » , 

Tangle  C  est  Finclinaison  de  Técliptiquc  sur  Thorison  du  Heu.  Cet 
angle  sert  pour  calculer  la  distance  S'C  du  soleil  au  point  C;  car 
alors  dans  le  triangle  sphériqiie  CVS\  rrciangle  en  V  -^  on  connaît 
l'angle  S'CP^^  ou  C,que  nous  Tenons  de  déterminer,  et  de  plus, 
le  côté  opposé  f^S'  de  12° ,  que  nous  représenterons ,  en  général  > 
par  h.  On  aura  donc  rhj-poihéuusc  S'C  que  je  nomme  /»',  au  mojen 

de  la  formule 

sin  h 

sm  n    =  '■■  » 

sin  C 

Ajoutons  S'C,  ou  h\  à  Tare  CE  ^  ou  a'\  déterminé  plus  baut;  la 
somme  «"  -4-  h'  sera  la  longitude  du  soleil  à  Tinstant  du  lever  hé- 
liaque  de  Fétoile  pour  l'époque  que  l'on  a  considcrée  ,  et  d'après 
cette  longitude  ,  les  tables  feront  connaître  l'infitant  de  Tannée  où  le 
phénomèoe  arrive. 

La  figure  que  nous  avons  tracée  pour  suivre  la  résolu  lion  successive 
des  triangles  ,  est  parricullère  aux  éu>iles  situées  du  iiicme  côté  de  Téqua- 
teur  que  le  pôle  qui  paraît  sur  Thorison  ^  mais  comme  noire  raisonnement 
t.  été  elabli  sur  ce  cas  d'une  manière  générale  ,  nos  formules  le  sont 
2iussi ,  et  on  les  étendra  à  tous  les  autres  cas ,  en  substituant  au  lieu 
des  élémens  de  l'astre  ,  leurs  valeurs  numériques  ,  et  observant  seu- 
lement la  règle  des  signes. 

Je  suppose  maintenant  que  l'on  veuille  appliquer  ce  calcul  au  récit 
d'Hésiode.  On  sait  que  ce  poète  habitait  la  Béotie^  le  lieu  auquei 
tes  poèmes  se  rapportent  parait  répoudre  à-peu-près  à  une  latitude 
de  4^°jS  ,  et  à  une  longitude  occidentale  de  220,2,  comptée  du 
méridien  de  Paris.  Si  Ton  ignorait  entièrement  l'époque  où  il 
a  vécu ,  il  faudrait  calculer  le  lever  Jbéliaque  d'Arclurus  de  siècl^ 
en  siècle  pour  cette  latitude  ,  en  ayant  ^ard  au  déplacement  pro- 
duit dans    la   position  de  cette   étoile  et   de   Técliplique ,  par    l'effet 


\ 
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recherches  de  critique  et  d^antîquitë.  Il  n^y  a  aucune 
science  qui  ne  soit  uûle  ei^  (quelque  chose  à  toutes  les 
autres. 


de  la  précession  et  du  changement  d^obliquité.  On  trouverait  ainsi 
que  le  phénomène  est  compris  entre  les  années  900  et  1000  avaut 
Fore  chrétienne  ;  et  en  continuant  à  procéder  ainsi  par  bisection  , 
on  tiouTera  qu'il  répond  à -peu -près  au  milieu  de  leur  intervalle  9 
cVst-à'dire ,  à  Tan  ^o  avant  notre  ère.  Je  dis  à-peu-piès,  car  Tin* 
dication  des  époques  ])ar  le  lever  héliaque  ,  ne  peut  être  considérée 
que  comme  une  approximation  assez  grossière  ,  à  cause  de  Tincer- 
titude  de  ce  genre  d''ob8ervation  ^  le  plus  ou  le  moins  de  transparence 
de  Tair  ,  la  vue  plus  ou  moins  perçante  de  Tobservateur ,  et  une  infinité 
d'autres  causes  accidentelles  ,  peuvent  avancer  ou  retarder  l'époque 
du  lever  héhaque  dans  un  même  pays  ,  et  cette  époque  n'y  peut 
être  iixée  avec  quelque  apparence  d'exactitude ,  que  par  va  grand 
nombre  d'observations. 


2; 
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NOTES 

ET   EXEMPLES   DE   CALCULS 

RELATIFS  AU  SECOND  UVRE.^ 


NOTE  I«. 


^Exemple  d'un  calcul  du  tems  yrai,  du  fems  moyen  ei  Ai 
tems  j^déralj  d'après  des  hauteurs  absolues  du  soleil  i 
observées  hors  du  méridien. 


Soit  ,  comme  dans  la  page  449  ^"  premier  livre ,  A  la  distanct 
polaire  apparente  du  soleil ,  D  la  distance  da  pôle  au  zénith  y  ou  le 
complément  de  la  latitude  du  lieu  où  Ton  observe  ^  nommons  Z  la 
distance  zénithale  du  soleil  observée  ,  et  corrigée  de  la  réfraction  et  de 
la  parallaxe  ;  enfin ,  soit  P  Pangle  horaire  cherché  :  avec  ces  données , 
on  auia  P  par  la  formule 


i  Z,-^  ù.-^  U  \  i  Z, -^  U -^  ûi.   \ 


sin  A  sin  D 


dont  nous  avons  déjà  fait  un  fréquent  usage.  Yoici  un  exemple  de 
calcul  appliqué  à  une  observation  du  soleil ,  faite  par  M.  Mathieu 
et  moi,  à  Dunkerque,  le  21  mars  1809,  le  joiu:  même  de  Tobser" 
vation  de  Rigcl ,  que  j^ai  rapportée  dans  le  tome  I^*".  9  page  449* 
La  latitude  était  deïiio.2i'.2'.  5",  la  hautcurdu  baromètre  0^,7684^* 
et  le  thermomètre  centésimal  à  -4-  8°. 

Le  tems  vrai  de  l'observation  était  déjà  connu  à  très-peu  près  par 
les  observations  des  jours  précédens  :  avec  cette  donnée ,  supposé^ 


Notes.  33t 

«xactc  ^  on  a  calculé  ,  pur  les  tabl'Ms  du  soleil ,  quelle  derjiit  être 
In  distance  appareille  de  cet  aslre  an  pôi»*  huiéal  de  ré(iuatcur  pour 
rinstanl  moven  de  la  série.  Une  pctile  erreur  sur  le  tenis  ,  ne  pouvait 
avoir  sur  ce  lé^ultnt  qu^nie  influence  insensible  ,  parer  que  la  disunce 
polaire  du 'soleil  varie  très-peu  dans  un  petit  interxul'e  de  (ems.  Toute- 
fois cette  erreur  peut  se  redresser  dV'ile-méme  j  car  si  Ton  sVrI  trompé 
sur  le  tems  en  calculant  la  dislance  polaire  ,  Tanple  horaire  déduit 
de  Tobsenration  diffén  ra  de  celui  que  Ton  a  supposé.  On  recom- 
mencera donc  le  calcul  de  la  distance  poluirc  a^ec  celle  nouvelle 
donnée  ,  et  celte  fois  Terreur  du  leins  ,  s'il  en  rcsie  une  ,  sera  cer* 
tainement  assez  petite  pour  que  Ton  puisse  employer  la  distance 
polaire  comme  exacte.  Dans  notre  exemple,  on  a\ait  celle  distance 
polaire  ,  ou   A  =  Scf> .  44  •  *  ^  '• 

1  'observation  faise  au  c^rcle  répétiteur  à  niveau  fixe,  après  le 
passade  du  sdt  il  au  méridien ,  avait  donné  la  distance  apparente  du 
centre  du  sol •  il  au  zéniih 75<> .  V .  54'^',^9 

Cori'eciion  du  niveau  ..• —    5  ,27 


•m 


Béfraction •    .    .    .    .  -4- 3  .69  ,01 

Parallaxe i.  8  ,5/ 

Pistance  vraie  du  soleil  au  zénith.  .    .    .    .    .  Z  =  750.6'.  i9",46 

ÀTec  CCS  données ,  on  efftctuc  le  calcul  ainsi  qu^il  suit  : 

D  =    380.5/  55 ",00 

A  — />  =    500.46'.  i7",oo  500.46'. 17' 

Z  =    750.  6'.i9",46  750.  6'.i9'',46 

j^+A  — Z)  =  i25o.5a  .56",/,6    ^-4-Z>-A  =-40.20'.  2",46 

Z  +  A  —  />                                    Z-4-/>  —  A  ,«. 

=    6ao.56'.i8',a3    =ia».io.  i",a3 


a  a 
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1(^  sîn  f 1  =         9*94964^7      îog  «n  ^  =  9>999S95| 

log  ÛD  f J  =         9,32379aa      log  sin  />  =  9,7985466 

9,2734349  9>79^» 

9,7985420 

log  sîn»  I  /»  =         9,4:4^9^ 
log  sin>  I  P  =  9>7'- 744^4 

i  P  =  330.  6'. 53^47 
P  ^  66<».i3'.46",  9  =    4Va4'.5/r,i5 

Avec  le  tems  Trai  ainsi  connu,  les  tables 
donnent  le  lenis  moyen x6^. 32'.  17^,59 

£t  ensuite  |e  tems  sjdéral «  4^*^7'*^o^^9 

Epoque  moyenne  de  la  série -en  tems  àe 
ia  pendule 2^.10'.  9"',65 

Retard  de  la  pendule  sur  le  tems  sydcral    . 
à  repose  de  robsecvation  ilu  soleil  ....        .  2^.  17'.  10''^ 
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NOTE  II. 

Exemple  d*un  calcul  de  V obliquité  de  Viclipfique  par  une 
déclinaison  du  soleil  observée  près  du  solstice. 

L'observation  que  je  prendrai  pour  exemple ,  a  été  faite  par  M.  Ma- 
thieu et  moi ,  à  rObservatoire  de  Paris ,  avec  un  crrrle  répétiteur  à 
niveau  fixe,  le  i5  juin  1809,  le  baroniHre  éiani  à  0,75722 ,  le  thei*-' 
momètre  attaché  au  baromètre  marquait  -4-  i8°,8  de  la  dinsion  cen- 
tésimale ,  et  le  thermomètre  expose  à  Tair  libre  et  à  Tombre  marquai!; 
-4-  aao,5. 

"Voici  -d^abord  le  tableau  des  angles  horaires  observés  et  des  réduc- 
tions au  méridien.  Nous  avons  fait  un  calcul  semblable  pou(  la  po- 
laire ,  tome  I*'.  9  page  4^0. 


t 
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Passage  du   soleil  au  méridien  en    tems  de  la  pendule» 

5^.23'.  y'^. 


Epoqub 
be8  observations. 

ANGLE   HORAIRE. 

RÉDUCTION. 

5^.  5'.  9" 

I/.58" 

633  .4 

9  -53 

i3  .  i4 

343 .7 

i3  .  25 

9  -44 

186  .0 

i5  .    7 

8  .    0 

125  .  7 

i6  .  II 

O.SQ 

94.4 

17  .  12 

5.55 

68  .7 

18  .    I 

5.   6 

5i  .  I 

1 

19  .   2 

4.    5 

32  .  7 

19  .S^ 

3.   9 

19  .5 

21  .  5o 

I  .  17 

3.2 

22  .  55 

0  .  12 

0  .  I 

34  •  22 

1  .  i5 

3  .1 

25  .  10 

2  .    3 

8.2 

27  .36 

4  .29 

39.8 

28  .  58 

5  .3i 

59.8 

29  .45 

6.36 

85  .5 

3o  .48 

7  .41 

ii5  .9 

32  .    0 

8  .55 

i54  .9 

33  .35 

10  .  28 

2l5  .   I 

34  .41 

Il  .  54 

262  .  6 

36  .  10 

i5  .    3 

334  .3 

36  .58 

i5  .  5i 

376.5 

37  .59 

l/\   .  52 

433  .8 

38  .5o 

i5  .43 

484.8 

39  .  33 

16  .  26 

55o  .  0 

/\0  .  /fi 

17  .39 

611  .  3 

41  .  4^ 

18  .33 

675  .3 

42  •  27 

19  .  20 

754  .  I 

6083  .  a 
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Avec  cette  somme)  on  calcule  la  réduction  moyenne  de  la  distance 
piir  la  formule 

sin  A.siaZ>f  I +2r'{       2s".  sin»  ^^  »' 
8in  Z  sin  I 

démontrée  dans  le  premier  livre.  La  quantité  6683'',a  est  la  somme 

a  .sin*  *^  }t 
des  facteurs  variables    ■        — ,, •   Pour    calculer  le    facU'ur  cons- 


SiQ  I 


tant  y.  il  faut  connaître  les  valeurs  de  A  ,  Z  et  r'.  D'abord ,  Tobscr- 
Tation  étint  faite  à  TObscrvatoire  dont  la  latitude  est  i^H».5o'.i4''y 
on  avait /^  =  4^^'  9 '4^' 

La  distance  polaire  du  soleil  calculée 
par  les  tables  pour  midi,  était.  ...  A  =  660.40'. 43" 
.    Comme  il  s''a<>;it  d'un  passage  au  mé- 
ridien supérieur,  ou  a\ait i?  =  A--*  Z^  ^  25°.3o'«57'* 

De  plus,  lu  ])cndule  avançait  par  jour 
sur  le  soleil  de  roO",8  ;  ainsi  comme  r' 

exprime ,  eu  général ,  le  retard  diurne 

io6',8 

divise  par  864oo",  on  avait r'  = - 

^  ^      '  86400 

Avec  ces  données,  le  calcul  du  focteur  constant  se  fait  de  la  ma-* 
ni^  suivante,  comme  on  Ta  déjà  vu  pour  la  polaire  à  l'endroit  cité. 

log(i  +  2r') =  9.9989251 

logsin/> =  9,8i83583 

logsiuA =  9.962981a 

9,7802646 

log  sin  A  —  Z> =  9,6343359 

l£^  facteur  constant 0,14^)9287 

log  6683,2. 3,8.-49845 

3,97(.'9i8a 
log  28 i,447i58o 

2,5237552 
Béduction  moyenne —  334". 006 

Cette  réduction  est  soustractive  de  la  distance  ze'nitbale,  mais  elle 
suppose  la  distonce  polaire  du  soleil  constante  ,  tandis  tju'ellç  allaii  en 
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diminuant ,  parce  que  le  soleil  n'était  pat  encore  arrivé  au  soUtiee* 
La  correction  que  cette  circonstance  nécessite  a  été  expliquée  dans  ie 
tome  I^'. ,  page  Zoy ,  nous  en  ferons  ici  rapplication.  La  somme  des 
angles  horaires  exprimés  en  minutes  de  tcms  et  fractions  de  minute  est 

Avant  le  passage  au  méridien ^S'.Go 

Après  le  passage  au- méridien 187'. 93 

Différence 11 2'. 3a 

Diminution   de  la  distance  polaire  en  1'  de  tenis  .    .    .        o",io 

Somme  des  corrections 1  i'',a3 

Divisant  par  38 ,  nombre  des  obseiTations ,  on  a  ]a  cor- 
rection moyenne,  qui  est •        o",4oi 

Puisque  la  distance  po]aii*e  Ta  en  décroissant,  les  distances  zéni- 
tbales  observées  avant  inidi  et  réduites  au  méridien ,  sont  plus  grandes 
que  la  distance  méridienne  ^  au  contraire ,  les  observations  faites  après 
midi  donnent  des  distances  méridiennes  trop  petites.-  Puisque  celles^ 
remportent ,  la  correction  moyenne  ,  o",4oi  doit  être  ajoutée  aux  di»- 
tances  zénithales  observées  j  on  doit  donc  écrire  +  o",4oi.  Généra- 
lement soient  M  la  somme  des  angles  observés  avant  midi  ,  S  la 
somme  des  angles  observés  après ,  ces  angles  étant  exprimés  en  mi- 
nutes ;  nommous  «  Taccroissement  de  la  dislance  polaire  du  so- 
leil en  une  niimite  de  tems  j  la  correction  moyenne  additive  aux  dis- 

(  .4/  —  yS)  ^ 
tances   zénithales  a  pour   expression  -4-  ■  ,    n    étant    lo 

n 

nombre  des  observations.  H  ne  reste,   dans  chaque   cas  particulier, 

qu'à  suivre  les   signes  que  prend  cette  formule. 

Eniin  il  nous  faut  calculer  la  réduction  que  la  diiîance  méridienne 
exige  pour  être  ramenée  au  solstice  j  cette  réduction  toujours  additive 
est  donnée  par  la  formule 

sin  /)'  =  2  tang  «#  sin^  ^-  Z'  —  2  tang^  m  sin^  ^-  /»'  : 

M  est  robllquité  de  l'écliplique  ,  et  L' la  distance  du  soleil  au  solâtij"« 
on  longitude.  G-tte  formule  a  été  démontrée  tome  TI ,  page  3i. 

Dans  notre  exemple  on  avait  «  =  aS'».  27'.  4^  •  ^7  >  ^^  plus,  la 
valeur  de  IJ  calculée  par  les  tables  du  joh  il  de  M.  Delambre  était 
L'  =  Go,/. 57'.  Avec  ces  données,  le  calcul  i^'effecluc  ainsi  qu'il  suit^ 
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iogi.  .   .    =  o,3oio3oo        log  a  .  .   .  sr  o,3oio3oo 

logtangw    =9,6375143        logtang'n  =  8,9i254!»9 

log  sin  i  4'  =  7.45576»6        log  wn*  ^  4  =  4,91 16376 


■  ifci 


7,3943i3i  4,ia5iio5 

!«'.  terme.        3)479^097        3^  terme ..— 23539 
a*,  terme..  -^  133^9 

•in  /)'  .  .  2,4778758 
log  sia  />'  =  7»394€>795 
/)'....-=  8'.3i".to 

Toutes  nos  réductions  étant  connues  ,   nous  acheTeiOnt  le  calcul 
comme  il  suit  : 

Dbtanoe  zéniiUale  moyenne  >  observée , 25<>.36'.i2",ol> 

Correction  du  niveau 4-  o'',i5 


•A 


25'».3e'.ia",20 
Rélfractlon  —  porallaxe ;..»..  -f-  22", 79 

25'>.36'.34",99 

-Réduction  au  méridien •»  5'.34"tOo6 

Pour  la  variaiion  de  dcclionison.  .......  4-  o",4<^^ 


Distance  méridienne  du  soleil  au  zénitK  .    »    .    '.    25o.3i'.    i",39 
Distance  de  Téquateur  au  zénith 4^^.50'. i4'' 


Déclinaison  du  soleil  observée.  » 23<>.i9'.i2",6i 

Réduction  au  solstice «...  8'-3i'',io 

25«.27'.43",7i 
Correction  pour  la  latitude  du  soleil ,  donnée  par 

les  tables  ,  touie  !«'. ,  page  29  ....  " M-  o'',85 

Obliquité  apparente 23^. 27'. 44  )^^ 

Cette  obliquité  est  celle  qui  avait  lieu  réellement  à  Tépoque  de  Fob- 
•ervatiun^  il  faudritit  encore  en  déduire  la  nutatiott  si  Ton  voulait 
obtenir  Tobliquité  moyenne* 

On  forme  ainsi  autant  de  valeurs  de  Tobliquité  apparente  que  Ton  a 
d^observations  du  soleil.  On  réduit  ees  valeurs  k  Tobliquité  moyenne 
en  tenant  compte  de  la  nutation.  Le  milieu  entre  tous  ces  résultats 
donne,  avec  unf!  graitde  précision  ,  l'obliquité  moyenne  de  Técliptique 
i  répoqOe  où  Ton  a  oUefvé.  C^ci  R  été  expliqué  avec  détail  daus  la 
page  28  du  textet 


s» 
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KOTE  111  ,   lUELATIVI  ▲  LA   PAGE   54-. 

«  •  ■ 

Exemple  d*un  calcul  de  &  longitude  du  soleil  près  d$ 
Véquinaxe  d'automne^  pour  trouver  la  correction  des 
tables  du  soleiK 

Ce  cfticol  est  t0iit-4rfidt  tnalogue  k  edni  qae .  nom  tyon»  éêtiaiU 
itm  U  note  préoédenup  ;  c^ett  pourquoi  je  Pexpoicrai  plm  brièfe» 
meot.  ti^obnrrtticm  qui  nous  lenrini  d^cxemple  a  été  fiûte  i  TOImp- 
T«toire  de  Paris  »  le  i5  leptembre  1809 ,  par  MM.  Maibico  et  Axt^p^ 
{Kf9C  tm  cerck  répétiteur  à  sireau  fb^e,  "Le  btromhre  nm^nh*  •  •• 
V^7^4^  9  ^  thehnoilitoe  à  Tiur  libre  4-  19* 

Bpoftie  du  passage  du  soleil  au  méndten.  en  tenu  deJa 
V         pendule.   11^.  2S'.3f  ^9* 


Bpoqvx 

J^St   OBtXATJLtlOHt. 


o5  .43 

d5  .32 
a6  .  33 
d7  .  ao 
aS  .  33 
3o  .  59 
3i  .  59 
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Ta  réduction  au  méridieD  be  calcule  par  la  formule 


ftin  A  .sin  D  \i  -^  ir'  ^      2".sin'  ^  »' 
sin  JC  MU  1 


Or  on  âTait ,  dans  ces  observations  | 

Z>=  41».  9'. 46" 
A=  86°. 53'. 37"    croissante. 
Z  =  A  -  />  =  45o.43'.5i" 

La  pendule  avançait  par  jour  de  319' >  on  avait  doac 


#    ^^ 


66400 


Avec  ces  données  y  on  calcule  /  ^  et  en  divisant  la  somme  des  > 
par  12  ,  nombre  des  observations  ,  on  a  la  correction  npjenne  : 
▼oici  ce  calcul. 

Iog(i -♦.ar).   . =  9,99779^5 

log  sin  Z> =  9,8x85^85 

logsin  A =  9  999^*517 

,  9,8i55i25 

logsîn(A-./>) =  9,^5495^5 

log  facteur  constant.   ....    .  rr  9,9605600 

log  689,8 =r  2,838732a 


■■ 


2,799^832 
log  12 1,0791812  . 

1,7201020 

Béduction  moyenne  au  méridien .  — •  62'',  49         sonstractive* 

I 

f.a  correction  moyenne  résultant  du  changement  de  la  distance 
polaire  ptendant  Tinter  va  Ile  de  la  série  ,  a  été  donnée  dans  la  note 
Précédeote*  Son  expression  générale  est 

H-   '■  f 

n 


â4o  Notes* 

«  I 

elle  s^ajoute  k  U  distance  xénitbale  OwjeDiie'  aTec  cou  ogne»  Id|  tfl 
lijoutanl  let  asiles  horairet  avant  et  éprit  le  passage  »  on  troure 


»        I 


ilfss       4' .011 
4^=     4/-»^ 

DifiBfatsnce M-^Sss-^^^M 

AccrOiMenient  de  la  distance  polaire  CD  i' 

de  terne,  déduite  des  tables.  ....  er  =:  4-    €f^^ 

Par  eonséguent (Jf— «S]«  =  — ,4i''.5g|6l 


la 


Arec  cet  rteltats  on  paît  calculer  la  déclinaison  dir  coleil  aiatf 
^?il  cuit: 

:  IMstasoe  lénithale  obserrée ,  .  .    /jl^.^ïï.Si^JSo  ^ 

'C^fntiàtoa  dn  m?eaa ,....•  4-  o'VS^ 

Eéfraction —>  parallaxe '^^^t^ 

45*.44'h4'',« 

Réduction  an  mérîdiài  ....   « .^  ^^"949 

pour  la  Tariation  de  la  distance  polaire.    ...  «.    3"^66 

Distance  méridienne  du  soleil  au  zénith.    .    .    .      ^S^'é^'^* 4^970 
Distance  de  Téquateur  au  zénith  ,  ou  latitude  de 
robservatoire ,   .       48<».5o'.  14^,00 

Déclinaison  du  soleil  boréale. 3©.  6'.a5"  3o 

Réduction  à  récliptique  &  cause  de  la  latitude 
au  soleil _  j>"^5 

Déclinaison  du  point  correspondant   de.  Téclip» 

^^»« 30.  e,24%s% 

Cette  déclinaison  étant  connue  et  représentée  par  c/^  oq  p^ut  en 
déduire  la  longitude  L  par  cette  formule 

sind 

sya  L  =— ;^ , 

sm  •     . 
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«•  étant  Tobliquité  de  rëcliptiq|ie  que  nous  prendrons  ^gale  i.   .   . 
a3o.a7'.4^".6a,  on  tiouve 

log  sia  d  =  8,733990a 
log  sin  I»  =  9,6ooo385 

log  sin  X  =  9,1339517 

Longitude  du  soleil  déduite  de  Tobservation  L»  =s  i7a<^.io'.33",8t> 
Longitude  du  soleil  calculée  par  les  tables    pour 
le  môme  instant I7ao.io'.35",8o 

Différence ,  ou  erreur  des  tables. -4-  ^"-J^ 

On  forme  ainsi  ao  ou  3o  observations  de  cette  erreur,  et  on  prend 
1a  moyenne  entre  elles,  comme  il  a  été  dit  dans  le  texte ^  P*ge.54« 


^{i  KoYës. 


NOTE   IV. 

Détermination  de  la  îatitu^  par  des  observations  du  soleil 

Jàiies  près  du  méridien^ 

Dans  cette  métbo^è , 'on  «ujf^pose  les  tables  do  nÀék  aaci«;oi 
ciMerTe.  It  distance  méridienne  de  cet  astre  auzéniih;  on  prend  dnis' 
les  tables  sa  distance  &  Téquateur.  On  ajoute  ces  quantité  si  le  màel 
se  trouTe  eBttt  Féquateur  et  te  sâiilh.  Dans  le  cas  contraire ,  on 
retranche  la  plus  petite  de  la  ]Jus  ^nde  \  la  somme  ou  la  difié» 
rence  est  la  distance  de  Féquateur  au  zénith  ,  ou  la  laUtude* 

La  dutance  méridienne  du  soleil  an  zénith  se  déduit  des  observa» 
tions  précisément  cooune  nous  venons  de  le  £iire  dans  resemj^ 
précédent;  nous  ayons  trouvé  alors 

Distance  méridienne  du  soleil  au  zénith  .....    4^<'.43' «48*970 
Admettons  la  déclinaison  boréale  du  soleil  donnée  par 

les  tnbles  ,  et  supposons S**.  G'.a5'',So 

La  somme  sera  ]a  distance  de  Téquateur  au  ténith, 

ou  la  latitude  de  Tobservatoire 48o.5o'.io'' 

!Nous  avons  ajouté  la  déclinaison  à  la  distance  zénkhale  ,  parce  que 
le  soleil  se  trouvait  entre  Téquateur  et  le  zénith.  Si  la  déclinaison  eût 
^té  australe ,  il  aurait  fallu  la  retrancher. 
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D'ASTRONOMIE  PHYSIQUE. 


LIVRE   TROISIÈME. 


THEORIE    DE    LA    LUKE. 


CHAPITRE    PREMIER. 

Phénomènes  généraux  du   mouvement  de  la 

Lune. 

X.  Kous  venons  d'exposer  les  phénomènes  que  présente 
la  marche  du  soleil  ,  nous  en  avons  déduit  les  lois  da 
mouvement  de  cet  astre ,  et  nous  avons  fait  connaître 
les  applications  de  ces  lois  aux  usages  de  la  société» 
Kous  avons  donc  rempli  à  cet  égard  Fohjet  de  l'astro- 
nomie. Nous  allons  suivre  de  la  même  manière  les  mou— 
vemens  des  autres  corps  célestes  j  en  nous  élevant ,  par 
Tobservaiion  et  le  raisonnement  ^  de  leurs  apparences  les 
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plus  &îinples  à  leurs  lois  les  plus  compliquées.  Mais  la 
faciliié  de  ces  recherches  deviendra  beaucoup  plus,  grande 
par  nos  recherches  antérieures;  car,  le  but  étant  le  mémef 
les  méthodes  dont  nous  avons  fait  usage  9  pourront  pre&« 
que  toujours  servir;  et  si  la  diversité  des  circonstances 
nous  force  à  les  modifier ,  les  changemens  quHl  faudra 
leur  faire  subir  seront  indiqués  par  la'  nature  des  choses 
aussitôt  qu^ils  deviendront  nécessaire^ 

2.  Commençons  par  la  lune,  dont  les  apparences 5ont 
^i  remarquables ,  et  suivons  la  série  des  phénomènes  que 
cet  astre  nous  présente.  Sa  lumière  est  plus  pâle  que  celle 
du  soleil  ;  on  n^en  reçoit  aucune  chaleur  sensible.  £lle 
éprouve  dans  son  étendue,  et  dans  son  éclat ,  des  varia-  1 
tions  périodiques  auxquelles  on  a  donné  le  nom  déphasés. 
Si  Ton  observe  la  lune  lorsquVlle  passe  au  méridien  au 
milieu  de  la  nuit,  son  disque  paraît  entièrement  lumi-  1 
^eux ,  sa  forme  est  arrondie  et  brillante  ;  alors  elle  se  lève 
quand  le  soleil  se  couche,  et  réciproquement.  Si  on  con- 
tinue de  l'observer  pendant  plusieurs  jours,  on  la  voit, 
peu-à-pcu ,  perdre  de  sa  lumière.  La  partie  éclairée  de  son 
disque  diminue  de  largeur  ;  en  même  tems  elle  se  lève 
plus  tard  ,  et  lorsque  son  disque  est  réduit  à  un  demi- 
cercle  ,  elle  ne  paraît  plus  que  pendant  la  dernière  moitié 
de  la  nuit.  Quelques  jours  après ,  ce  n'est  plus  qu'un 
croissant  f  dont  les  pointes  sont  tournées  vers  l'occident, 
c'est-à-dire  ,  vers  le  côté  du  disque  le  plus  éloigné  du  soleil. 
Alors ,  elle  ne  se  lève  que  peu  de  tems  avant  cet  astre  ; 
le  croissant  diminuant  de  jour  en  jour ,  la  lune  devient 
tout-à-fait  obscure  :  elle  se  lève  avec  le  soleil  ,  et  on 
cesse  de  l'appercevoir. 

Après  avoir  été  invisible  pendant  trois  ou  quatre  jours, 
A\c  reparaît,  le  soir,  à  l'occident,  peu  de  tems  après  le 
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coucher  du  soleil;  ce  n'est  d'abord  qu'un  filet  de  lumière, 
qui  s'agrandissant  peu-à-peu  ,  prend  en  quelques  jours  la 
forme  d'un  croissant,  dont  les  pointes  sont  tournées  4 
l'orient ,  c'est-à-dire ,  du  côté  opposé  au  soleil.  Les  jours 
suivans ,  la  lune  s'éloigne  de  plus  en  plus  de  cet  astre  ; 
son  disque  s'agrandit,  et  elle  reprend  enfin  cette  forme 
arrondie  et  brillante  que  nous  lui  avons  vue  d'abord  :  .la 
période  de  ces  phases  est  d'environ  29  jours  et  demi. 

Voici  l'exposé  des  faits.  Pour  parvenir  sûrement  à  la 
connaissance  de  leurs  causes  ,  il  faut ,  avant  tout ,  ac-* 
quérir  quelques  notions  précises  sur  le  mouvement  de  la 
lune.  < 


•  >  ?■  1 


■>. 
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CHAPITRE   II.  ^ 

Première  approximation  des  moupemens  de 
la  Lune.  Théorie  de  son  mouvement  cir^f 
cutaire. 

3.  Les  observations  que  nous  venons  de  rapportff'i 
prouvent  que  la  lune ,  après  avoir  passé  au  noiérldien  eâi 
même  tems  que  le  soleil  ^  retarde  sur  lui  dé  jour  en  )oiir| 
et  s^en  écarte  ainsi ,  de  plus  en  plus ,  en  sens  contraire  d« 
mouvement  diurne.  Elle  a  donc ,  comme  cet  asfre  ,  qb 
mouvement  propre ,  mais  plus  rapide ,  dirigé  d'occident 
en  orient  :  cela  est  tout-à-fait  confirmé  par  la  manière 
dont  elle  sVloigne  successivement  des  étoiles  qui  se  ren- 
contrent sur  sa  route. 

Pour  connaître  la  loi  de  ces  mouvemcns  avec  exacti- 
tude, on  emploie  la  méthode  générale  que  nous  -avons 
exposée  dans  le  premier  chapitre  du  second  livre,  et  qui 
nous  a  déjà  servi  pour  le  soleil  ;  on  bbserve ,  jour  par 
jour ,  la  hauteur  méridienne  du  centre  de  la  lune  et  son 
ascension  droite  ;  on  en  déduit ,  par  le  calcul  ,  sa  longi- 
tude et  sa  latitude.  La  série  dé  ces  résultats  détermine  la 
vitesse  et  la  direction  de  son  mouvement  angulaire. 

4.  On  a  trouvé  de  cette  manière  que  la  lune  décrit 
sur  la  sphère  céleste  ,  un  grand  cercle  dont  la'  terre  est 
le  centre  ;  ce  grand  cercle  est  oblique  à  Péquateur  et  à 
récliptique.  Son  inclinaison  sur  ce  dernier  plan  varie  dans 
des  limites  peu  étendues  ^  que  nous  déterminerons  bientôt» 


\ 
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Maïs  sa  valeur  moyenne  est  5^,7222.  Les  Valeurs  varia- 
bles qu^elIe  prend  à  chaque  révolution  peuvent  se  dé-^ 
duire  immédiatement  des  observations ,  en  déterminant 
d'après  leur  comparaison,  la  plus  grande  latitude  de  la 
lune  ;  de  même  que  l'obliquité  de  l'écliptique  est  donnée 
par  la  plus  grande  déclinaison  du  soleil. 

5.  On  trouve  la  trace  de  Torbe  lunaire  sur  réclip* 
iique,  ou ,  selon  le  langage  astronomique,  /<x/705iV/o/i  de  ses 
nœuds ^  en  déterminant ,  par  la  série  des  observations,  l'ins- 
tant où  la  latitude  de  la  lune  devient  nulLe;  car  il  est  sensible 
que  cet  astre  traverse  alors  le  plan  de  l'écliptique  ,  et  par 
conséquent ,  sa  longitude  à  cette  époque  est  la  même  que 
celle  de  ses  nœuds. 

6.  On  appelle  nœiid  ascendant  celui  par  lequel  la  lune 
'  passe  lorsqu''elle  s'élève  au-dessus  du  plan  de  Técliptiquc  , 

vers  le  pôle  boréal;  et  nceud  descendant^  celui  par  le- 
quel elle  descend  au-dessous  de  l'écliptique ,  vers  le  pAle 
austral.  La  distance  du  nœud  ascendant  à  l'équinoxe  du 
printems,  ou  sa  longitude  ,  au  premier  janvier  1800,  était 
I7%6933  ;  ce  qui  détermine,  pour  celte  époque,  la  posi- 
tion de  l'orbe  lunaire. 

7.  Ces  nœuds  ne  sont  pas  fixes  dans  le  ciel  ;  ils  ont 
6ur  l'écliptique  ,  un  mouvement  rétrograde  ,  c'est-à-dire  , 
dirigé  en  sens  contraire  de  celui  du  soleil.  Ce  mouvement 
se  reconnaît  par  la  suite  des  étoiles  que  la  lune  rencontré 
en  traversant  le  plan  de  l'écliptique,  ou  plus  exactement 
il  se  reconnaît  et  se  mesure  par  le  changement  de  longi- 
tude de  ses  nœuds. 

8.  Donnons  maintenant  les  valeurs  numériques  de  ces 
mouvemens  divers  :  l'arc  moyen  que  la  lune  décrit  paral- 
lèlement à  l'écliptique  en  cent  années  juliennes ,  forme 
ce  que  l'on  appelle  son  mouvement  séculaire  tropique, 
C^est  la  différence  de  &ts  longitudes  moyennes  dans  cet 
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intervalle  ;  sa  valeur  en  1800  était  de  53474^%o88iio 
ou  simplement  342^^,0881109  en  omettant  les  x  336  cir- 
conférences entières  qui  ne  peuvent  occasionner  aucun 
cloute.  Cet  arc,  divisé  par  36525^9  donne  le  màuvement 
diurne  tropique  égal  à  14^964049  environ  treize  fois  plus 
rapide  que  celui  du  soleil. 

g.  Avec  ces  données ,  on  conclut  par  une  simple  pro- 
portion ,  le  tems  que  la  lune  emploie  à  revenir  à  la  même 
longitude  ou  sa  révolution  périodique  ^  dontia  valeur  est 

4oo*.  365253  •  o     rô        1  11 

v»/    , rrx ou  27, 021 002  ;  c  est  ce  que  l'on  nomme 

534742%  0881 10  ''  '  ^ 

un  mois  périodique  lunaire, 

10.  Si,  du  mouvement  séculaire  tropique,  en  retrancbe 
la  préce$siôn  des  équinoxes  pour  un  siècle  ,  c^est-à-dire  ^ 
i5463''^9  on  aura  le  mouvement  séculaire  sydéral ,  on  pair 
rapport  aux  étoiles;  car  la  marche  des  étoiles  et  celle  de 
la  lune  par  rapport  aux  équinoxes,  se  faisant  dans  le  même 
sens ,  leur  mouvement  relatif  est  égal  à  la  différence  des 
arcs  qu'elles  décrivent.  On  trouve  ainsi  53474*^*'954i8io 
ou  simplement  34o*',54i8io  pour  le  mouvement  séculaire 
sydéral  de  la  lune  ;  et  par  une  simple  proportion  ^  on  en 
déduit  27^,321661  pour  sa  révolution  sydérale. 

Ces  deux  révolutions  de  la  lune  sont  donc  liées  entre 
elles ,  par  la  précession  des  équinoxes  ,  et  on  peut  les 
déduire  l'une  de  l'autre.  Elles  n'ont  pas  toujours  eu  les 
valeurs  précédentes  ;  elles  diminuent  peu-à-peu  ,  de  siècle 
en  siècle ,  parce  que  le  mouvement  de  la  lune  s'accélère  ; 
et  CCS  chan^bmens  sont  sensibles  dan»  les  observations  | 
après  d'assez  courts  intervalles  de  tems. 

11.  £n  général,  les  mouvemens  de  la  lune  se  com- 
posent, comme  ceux  du  soleil,  d'un  petit  nombre 
il'élémens ,    dont  la   valeur    moyenne  reste    la   même  ; 
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it  plusieurs  inégalités  à  longues  périodes  ou  sé^ulai-^ 
res ,  qui  altèrent  peu-à-peu  ces  valeurs  ;  enfin ,  d'un 
grand  nombre  d'inégalités  renfermées  dans  des  périodes 
plus  petites ,  qui  se  détruisent  et  se  rétablissent  succes- 
sivement :  celles-ci  accélèrent ,  dans  certains  tems  ,  le 
mouvement  de  la  lune ,  et  le  retardent  dans  d'autres  ;  au 
lieu  que  les  inégalités  séculaires  suivent  une  marche 
constamment  croissante  ou  décroissante ,  au  moins  de<« 
puis  les  plus  anciennes  observations  jusqu'à  nous;  et  ce 
ne  sera  qu'après  un  grand  nombre  de  siècles ,  qu^on 
verra  leurs  périodes  s'accomplir  pour  recommencer  de 
nouveau. 

Kous  examinerons  plus  tard ,  avec  détail ,  les  effets 
de  ces  diverses  causes  :  pour  le  moment,  il  suffit  de  les 
indiquer. 

12.  On  n'a  pas  connu  d'abord  les  résultats  précédens 
avec  toute  l'exactitude  que  nous  pouvons  aujourd'hui  leur 
supposer.  On  a  dû  commencer ,  comme  pour  le  soleil , 
par  les  déterminer  à-peu-près,  et  en  former  des  tables 
qui  étaient  sans  doute  assez  inexactes  ;  en  comparant  ces 
tables  avec  pluisieurs  années  d'observations ,  on  a  pu  trou<> 
ver  l'erreur  du  moyen  mouvement  ;  car  cette  erreur  allait 
en  s'accumulant  avec  le  tems  ,  au  lieu  que  celles  des 
inégalités  périodiques,  ne  faisaient  qu'osciller  dans  certaines 
limites.  D'après  cela,  on  conçoit  qu'ici,  comme  dans  la  dé- 
temlînation  de  l'année  solaire,  l'effet  de  ces  inégalités  s'af-^ 
faiblit  quand  on  compare  des  observations  très-éloignées , 
parce  que  dans  l'intervalle  ,  elles  ont  dû  nécessairement 
se  compenser  et  disparaître  un  grand  nombre  de  fois^ 
de  manière  à  ne  laisser  que  les  résultats  moyens.  On  a  donc 
pu  conclure  alors  ,  avec  une  plus  grande  approxima- 
tion ,  la  durée  moyenne  de  la  révolution  de  la  lune  , 
pour    l'intervalle    compris    entre    ces    observations  ,    et 
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inéme  l'employer ,  sans  une  grande  erreur ,  pour  quel- 
ques années  avant   et    après.  Mais   tant  que  les  inéga- 
lités à  longues  périodes  qui  affectent  le  mouvement    de 
la  kine  n^ont  pas  été  toutes  connues  j  leur  effet  variable 
se  trouvant  compris  dans  révaluation  du  moyen  mouve« 
ment ,  altérait  nécessairement  sa  valeur  ,  et  l'altérait  îné- 
galement#  suivant  les  époques  des    observations  que  l'on 
comparait.  Il  a  donc  fallu  connaître  toutes  ces  inégalités  | 
et  en  dépouiller  les  observations  avant  d'obtenir  le  moyen 
mouvement  véritable.  Alors  seulement  on  a   pu   prévoir 
les  changemens  que  les  tables  doivent  subir ,,  et  l'on  a  pu 
avec  certitude  les  étendre  aux  siècles  futurs  ,  bien  au-delà 
des  observations  qui  avaient  servi  pour  les  former.  C'est  la 
théorie  de  l'attraction  qui  a  donné  la  connaissance  et  la 
mesure  de  ces  phénomènes.  Elle  seule  peut  en  démêler  les 
lois  avec  exactitude.  Nous  ne  pouvons  ici  que  les  indiquer. 
Au  commencement  de  ce  siècle,  c'est-à-dire,  au  i*'.  jan* 
vier  1801  ,  à  minuit    moyen   au   méridien   de  Paris  ,   la 
longitude   moyenne   de   la    lune  sur   récliplique   était... 
I24"90i299  ;   avec   celle  donnée,  et  la  connaissance    du 
moyen    mouvement  ,     on    peut    calculer    la     longitude 
moyenne   de   la  lune   pour  une  autre  époque  antérieure 
'  ou   poslcrieure.    Cette   valeur   primitive    de  la    longitude 
moyenne  se  déduit  des  obsjerva  lions  comme  Y  époque  des 
tables  du  soleil,  ou  comme  Tinstant  de  Téquinoxe  moyen. 
Quand  on  a  un  grand  nombre  d'observations  de  la  lune 
peu  distantes  les  unes  àes  autres ,  on  en  déduit ,  par  le 
calcul ,  les  valeurs  de  la  longitude  vraie  ;  de  ces  valeurs, 
on   retranche    l'effet    des   inégalités  périodiques    tiré    des 
tables  déjà  existantes  ;  ce  qui  reste  est  la  longitude  moyenne 
de  la  lune  à   Tinbtant  de  Tobservation.   On   réduit  toutes 
ces  valeurs  à  une  même  époque  ,  d'après  la  connais^^ance 
que  l'on  a  du  moyen  mouvement  ;   car  quand  même   il 


resterait  encore  sur  cet  élément  quelque  petite  încerli- 
tude,  rinfluence  n'en  serait  pas  sensible  sur  la  rédiictioa 
d'observations  voisines.  Cela  fait ,  on  prend  une  moyenne 
arithmétique  entre  tous  les  résultats ,  afin  de  détruire  les 
petites  erreurs  que  les  observations  ont  pu  comporter;  et 
Ton  a  ainsi  ,  avec  précision  ,  la  valeur  de  la  longitude 
inoyç|ine  pour  l'époque  que  l'on  a  considérée.  En  répé- 
tant les  mêmes  réductions  et  les  mêmes  calculs  sur  des 
observations  séparées  des  premières  par  un  intervalle  de 
tems  considérable,  on  obtient  une  autre  valeur  de  la  lon- 
gitude moyenne  réduite  à  une  autre  époque  fort  éloignée 
de  la  première  ;  la  différence  de  ces  deux  longitudes  vé- 
rifie le  moyen  mouvement  dont  on  a  fait  t^sage ,  et  s'il 
comportait  quelque  petite  erreur  j  elle  sert  à  le  corriger* 

i3.  Jusqu'ici  nous  n'avons  parlé  qye  du  mouvement 
propre  de  la  lune  ;  celui  de  ses  nœuds  se  mesure  de  là. 
même  manière ,  par  les  différences  de  leurs  longitudes  i 
diverses  époques  ;  et  le  tems  qu'ils  emploient  à  revenir  k 
la  même  longitude ,  donne  la  révolution  tropique  du  nœudp 
Le  moi^vement  moyen  séculaire  et  tropique  des  nœuds 
en  1800  était  de  2i5a**,i5637,  ce  qui  donne  6788^54019 
pour  leur  révolution  tropique,  et  6793^,4^118  pour  leur 
révolution  sydérale  (*). 

Si  ce  mouvement  était  uniforme,  il  sufGrait  de  con- 
naître ,  par  l'observation ,  la  longitude  des  nœuds  de  la 
lune  ,  à  une  certaine  époque ,  et  l'on  en  déduirait ,  par 
une  simple  proportion ,  cette  longitude  pour  une  autre 
époque  quelconque  :  mais  leur  mouvement  est  sujet  à 
plusieurs  inégalités,  et  d'ailleurs  il  se  rallcntit  de  siècle  en 
siècle ,  comme  nous  le  verrons  plus  loin. 


(*)   Ces  périodes  se  dëdiiisent  du  mom'cinent  séciilaice ,  comme  oa 
Ta  vu  daus  Tart.  8  et  les  «uivans. 
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CHAPITRE    III. 

Explication  des  Phases  de  la  Lune. 

i4.  AyAI^T  reconnu  la  marche  circulaire  de  la  lune 
Bur  la  sphère  céleste,  cherchons  quelle  peut  être  la  causé 
de  ces  variations  périodiques  que  Ton  observe  dans  sa 
lumière.  On  ne  peut  pas  raisonnablement  supposer  que 
cet  astre  acquière  et  perde  successivement  la  faculté  de 
briller  ;  car  alors  à  quelle  cause  probable  pourraît<-oa 
attribuer  les  périodes  si  régulières  de  ces  changemens.  On 
ne  peut  pas  dire  non  plus  qu'il  a  une  face  lumineuse  et 
une  face  obscure  qu'il  nous  montre  tour-à-tonr  ;  car  il 
est  certain  que  la  lune  nous  présente  toujours  la  même 
face  :  en  effet ,  lorsque  son  disque  n'est  qu'en  partie  lu- 
mineux,  sa  partie  obscure  n'est  pas  tout~à-fait  invisible; 
elle  est  encore  éclairée  d'une  faible  lueur,  que  l'on  nomme 
la  lumière  cendrée.  A  l'aide  de  celte  lueur  »  on  y  remar- 
que des  sinuosités ,  des  taches  qui  sont  absolument  les 
mêmes  que  dans  le  tems  où  la  lune  est  entièrement  lu- 
mineuse. Ces  phénomènes  ne  peuvent  raisonnablement 
s'expliquer  qu'en  supposant  que  la  lune  est  un  corps 
opaque  ^  obscur  par  lui-même ,  et  qui  brille  d'un  éclat 
étranger  :  alors,  les  variations  de  ces  phases  seront  l'effet 
très  simple  de  ses  différentes  positions. 

Mais  si  la  lune  est  un  corps  opaque,  quel  est  le  flambeau 
qui  l'cclaire?  Pour  le  découvrir,  observons  la  suite  de 
ses  phases  ;  nous  les  voyons  liées  de  la  manière  la  plus 
frappante    à    ses    positions    successives   par    rapport    au 
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soleil.  Lorsque  la  lune  est  entièrement  lumineuse  et  qu'elle 
passe  à  mînqit  au  méridien  ,  le  soleil  est  sous  l'horison  : 
la  face  qu'elle  nous  présente  est  donc  éclairée  par  cet 
astre ,  et  doit  nous  réfléchir  sa  lumière  ,  pourvu  toute- 
fois qu'elle  soit  assez  éloignée  de  nous  pour  n'être  pas 
enveloppée  dans  l'ombre  de  la  terre.  Au  contraire , 
lorsque  la  lune  et  le  soleil  paraissent  sur  l'horison  en 
même  tems ,  la  face  éclairée  de  la  lune,  étant  toujours 
tournée  vers  cet  astre,  nous  ne  la  voyons  point,  ou  nous 
ne  l'appercevons  qu'en  partie,  et  celle  qui  est  tournée 
vers  nous  est  dans  l'ombre  :  généralement ,  lorsqu'une 
partie  du  disque  de  la  lune  nous  paraît  éclairée ,  cette 
partie  est  toujours  opposée  au  soleil ,  et  placée  de  ma-* 
nière  à  pouvoir  nous  réfléchir  sa  lumière.  Il  est  prouvé 
d'ailleurs  que  la  lune  est  un  corps  opaque.  Il  faut  donc 
conclure  de  cc^  rapports  ,  qu'en  effet  la  lumière  que 
ce  corps  nous  renvoie ,  est  celle  qui  lui  vient  du  soleil. 

Ce  corps  opaque  doit  paraître  comme  une  tache  noire  ,* 
quand  il  passe  devant  le  disque  du  soleil  entre  cet  astre  et 
la  terre.  H  doit  également  s'obscurcir  lorsqu'étant  opposé 
au  soleil ,  il  entre  dans  le  cône  d'ombre  que  la  terre 
projette  au  loin  derrière  elle  dans  l'espace  :  de  là  les  phé- 
nomènes des  éclipses- 

Réciproquement,  la  terre  doit  faire  l'effet  d'une  lune 
par  rapport  à  ce  corps  opaque,  lorsqu'elle  est  placée  con- 
venablement. Elle  doit  lui  réfléchir  les  rayons  solaires. 
Aussi  lorsque  la  face  que  la  lune  nous  présente  n'est  pas 
entièrement  éclairée  par  le  soleil ,  la  portion  de  cette 
face  qui  ne  reçoit  pas  encore  la  lumière  directe  de  cet 
astre  n'est  pas  tout-à-fait  obscuje.  En  l'obsefrvant  avec 
le  télescope  ,  on  y  remarque  une  faible  lueur  qui  la  rend 
sensible ,  et  qui  achève  de  dessiner  le  contour  du  disque 

2.  ^3 
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sur  le  fond   du  ciel.   Cette  lueur  a  été  nommée  par  le« 

astronomes  la  lumière  cendrée, 

i5.  Ces  vérités  reconnues  nous  en  découvrent  d'au- 
tres :  la  lune ,  dans  ses  phases ,  présente  absolument  les 
mêmes  apparences  que  devrait  offrir  un  corps  arrondi 
qui  serait  toujours  vu  du  même  point ,  et  éclairé  succès-» 
sivement  de  différens  côtés  :  la  lumière  ne  s'y  répand  ^s 
d'une  manière  subite  et  instantanée ,  comme  cela  devrait 
être  si  son  disque  était  plat  et  sans  épaisseur;  elle  s'y  pro- 
page d^une  manière  lente  et  progressive.  La  convexité  de 
la  surface  de  la  lune  est  donc  rendue  sensible  par  ce> 
accroissemens  toujours  réglés ,  et  l'on  peut  même  en 
déduire ,  par  le  calcul ,  qu'elle  est  à  fort  peu  près  sphé- 
rique  Q*). 


(*)  Pour  plus  de  simplicité  ,  supposons  la  lune  dans  le  plan  de 
réclip tique  ,  et  regardons  coaime  parallèles  les  rajons  lumineux 
menés  du  soleil  à  cet  astre  ,  aussi  bien  que  les  rayons  visuels  menés 
de  la  terre.  Cela  est  sensiblement  vrai  à  catise  de  la  distance  ,  et  il 
sera  facile  de  faire  aux  résultais  les  petites  corrections  que  ces  sup- 
positions comportent.  Soit  donc  jT,  fig.  i  ,  le  centre  de  la  terre , 
C  le  centre  de  la  lune  supposée  splicrique  ,  et  menons  CS  ^  TS\ 
parallèles  entre  elles  et  dirigées  reis  le  soleil.  La  partie  éclairée  de  la 
luno  sera  séparée  de  la  partie  obscure  par  un  plan  mené  par  son  centre 
perpendiculairement  aux  rayons  solaires ,  et  figuré  ])ar  u4B,  De  même 
la  partie  de  la  lune  qui  est  visible  pour  la  terre  sera  limitée  par  le  plan 
LU  perpendiculaire  à  la  distance  C2\  Ainsi  la  seule  partie  du  disque 
lunaire  qui  paraîtra  éclairée  ,  sera  AL  ,  qui  projetée  sur  le  plan  ZX' 
par  la  perpendiculaire  ylP  ,  aura  pour  largeur  PL^  oa  le  sinus  verse 
de  l'angle  LCA.  Telle  est  donc  la  mesure  de  la  phase  visible.  Or  Pangle 
LCA  est  complément  de  LCS  ^  par  conséquent  égal  à  ^CJ"  ou  à 
S'TC  ,  qui  est  la  distance  angulaire  de  la  lune  au  soleil  vue  de  la  terre; 
d'où  il  résulte  que  si  la  lune  est  sphérique  ,  et  éclairée  par  le  soleil ,  la 
largeur  de  ses  phases  doit  croître  proportionnellement  au  sinus  verse  de 
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16.  Cela  acquiert  un  nouveau  degré  d'évidence ,  lors- 
qu'on suit,  d'après  ces  idées ,  la  marche  des  phases  de  4a 
lune.  La  fig.  2  représente  toutes  les  positions  du 
sphéroïde  lunaire ,  par  rapport  à  la  terre  et  au  soleil.  Ces 
positions  sont  projetées  sur  le  plan  de  l'écliptique  ;  C  est 

celte  distance.  Ce  résultat  étant  à  fort  peu  près  conforme  aux  observa- 

tious  ,  la  sphéricité  de  la  lune  en  est  une  conséquence  nécessaire.  Si  Von 

voulait  apprécier  cette  Taiiation  avec  une  approximation  plus  grac/de  ^ 

il  n'y  aurait  qu'à  cbercher  la  valeur  exact«^  de  l'angle   de  Tintérieur 

j^JTC,  qui  mesure  la  distance  apparente  de  l'intérieur  du  croissant  lumi'^ 

Deux  au  centre  du  disque,  et  retrancher  cette  valeur  du  demi-diamètre  ap* 

parent  de  la  lune.  Or,  en  nommant  CP,  x,  PA^jr,  r  le  rajon  de  la  lune 

supposée  sphcrique,  et  R  la  distance  C7'dc  son  centre  à  la  terre,  l'angle 

X  r  cos  e 

jiTC  aura  pour  tangente  trigonométrique ou  — 


R  —  y         jR  —  r  sin  e 
en  désignant  par  c   l'angle  d'élongation  S*CT  qui  est  égal  à  LCA» 
Maintenant  D    étant  le   demi-diamètre  apparent    du    disque  ,   on  a 

r  =  iî  sin  Z)  j  la  tangente  de  ATC  devient  donc  égale  à  — : — 3 • 

,  I— >sini9sin0 

Comme  cet  angle  lui-même  est  fort  petit ,    aussi  bien    que  D  ,  le 

tang.//7C     ,.^  ^  i      ATC 

rapport  : — r- — '-  dilrere  très-peu    de  • •    En    substituant 

^^  6in  D  D  f     . 

,  Dcose  ^ 

ce    dernier  au  précèdent,   on  a   ATC  ss:    : — -..■■..   La 

I  — >  sin  Z>  sin  e 

largeur  apparente  de  la  phase  lumineuse  vue  de  la  terre  est  égale  k 

■      D  fSMe 

D  —  ATC ,  on  aura  donc  pour  son  expression  D 

I  — •  sin  V  sin  e 

{sin  D  sin  e  cos  e  ^ 
I  — cosc—  : : — ^  >,  le 
I  —  sin  IJ  siu  e    ) 

dernier   terme  multiplié  par  sin  D  est  beaucoup  plus  petilT  que  les 

deux  premiers.  Si  on  le  néglige,  on  voit  que  la  largeur  de  la  phase 

lumineuse    est    au    denii-diamètre  apparent  de   la    lune ,   comme  le 

sinus  verse  de  Tangle  d'ëlongation  est  au  rayon.  Au  reste ,  l'observation 

même  à  laiquellc  on  peut  comparer  ces  résultats  ,  n'est  pas  non  plui 

fusceptible  d'une  extrême  rigueur  à  cause  des  dentelures  et  des  accidetis 
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sur  le  fond  du  cîel.   Cette  Ineur  .•        j  .   ^ 

.(TCtion   oes  rayons 

astronomes  la  lumière  cendrée.  ..  •#  '     ,^^*  .«r.««c^. 

yiicjtef  sont  supposes 

i5.  Ces  vérités  reconnue  .  *i  ^une  présente  cons- 

tres:  la  lune,  dans  ses  ph  .«H-iit obscure  ou  éclairée , 

mêmes  apparences,  que  .  •  ^^rht  qui  forme ,  sur  cette 
qui  serait  toujours  vu  C  .j^  et  de  la  lumière ,  étant  vue 
sivement  de  différens  c  .  «e ,  prend  tour-à-tour  diverses 
d'une  manière  subit'  .tfîaons  du  sphéroïde.  D'abord,  on 
être  si  son  disque  1  W*q"«  ^*  1"^®  ®^^  en  £  ,  du  même 

page  4'une  man*  ^r  rapport  à  la  terre.   On  dit  alors 

la,  surface  de  '  ]t>f9ii^eUe.  Lorsqu'elle  s'est  dégagée  des 
arccroSssemen  ^.,' comme  en  X',  lapartie  lumineuse  paraît 
déduire  ^  /un  croissant  dont  les  pointes  sont  tournées 

rique  C^^         "   Jîsque   qui  est  le   plus    éloigné    du  soleil. 
*  /iniite  de  l'ombre  est  une  ligne  droite ,  et  l'on 
<     jst  '""^  ®^*  ^^^^  ^^^  premier  quartier.  En  V^  la 
^        «^'^iiiineuse  s'arrondit  des  deux:  côtés.  Enfin  en  Z,  elle 
••"  .  lin  cercle  entier ,  et  c'est  le  tems  de  la  pleine  lune, 
unîmes  apparences    se    reproduisent    pendant   le  dé- 
^^^  c'est-à-dire  ,   pendant  le  tems  que  la  lune  emploie 
.  ff joindre    le  soleil.  Elle   reparaît  en   /"   sous  la   forme 
j'on  demi-cercle   dans  son  dernier  quartier  ^^  et  redevient 
enfin  nouvelle  en  L^  après  avoir  fait  une  révolution  entière 
dans  son  orbite. 

Dans  la  réalité ,   ces  diverses  positions  n'ont  pas   lieu 
dans  l'écliptique  ,  mais  sur  l'orbite  même  de  la  lune  qui 


bisarres  qui  terminent  toujours  la  partie  éclairée  de  la  lune  quand  on 
là  regarde  avec  de  forts  télescopes.  Ces  irrégularités  sont  produites  par 
les  élévations  inégaUs  des  poiuis  situés  sur  la  limite  de  Tonibrc  et  de 
la  lumière ,  élévations  qui  loot  que  ces  points  sont  plutôt  ou  plus  tard 
éclairés  j  et  de  là  résulte  une  assez  grande  incertitude  sur  la  limite  d« 
Il  courbe  qui  sépaie  la  partie  éclairée  de  la  partie  obscoreu 
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'^e  à  ce  plan.  Pour  plus  çle  simplicité,  nous  avons 

t traction  de  cette  obliquité  ;  mais  pour  voir 
tels  qu'ils  sont  réellement,  il  faut  çon— 
jg.  3  ^    où   C    est    le    centre    de    la   terfe , 
l'orbite  de  la  lune  ,   IFP'l'"    la  projection    de 
^ile  sur  le  plan  de  l'écliptique  ,   et  CS  la  direc- 
.  lin    rayon    vecteur ,   mené   de  la    terre   au   soleil, 
différentes  positions  que  peut  prendre  le  sphéroïde 
(inaire  ,  par  rapport  à  ce  rayon  vecteur,  au-dessous   et 
au-dessus    du    plan   de   l'écliptique,    donnent  les   diffé- 
rentes phases  de  la   lune  ,  dans  l'ordre  où  nous  les  avons 
examinées. 

17.  Nous  avons  aussi,  dans  ces  premières  considéra- 
tions, supposé  le  soleil  immobile  sur  le  plan  de  l'éclip- 
tique ;  mais ,  en  effet ,  cet  astre  et  son  rayon  vecteur  sont 
en  mouvement  sur  ce  plan.  Cette  circonstance ,  combinée 
avec  le  mouvement  propre  de  la  lune  ,  détermine  la 
période  du  retour  des  différentes  phases.  Si  1«  mouvement 
de  révolution  de  la  lime  était  exactement  le  même  que  celui 
du  soleil,  en  sorte  que  le  même  intervalle  de  tems  ramenât 
CCS  deux  astres  au  même  point  de  leurs  orbites^  les  deux 
rayons  qui  leur  seraient  menés  de  la  terre  conserveraient 
toujours  entre  eux  la  même  distance  angulaire  et  la  même 
position  relative.  Nous  verrions  donc  la  lune  sous  le 
même  aspect ,  par  rapport  au  soleil,  et  la  partie  éclairée  de 
son  disque  ,  conserverait  toujours  la  même  grandeur.  Par 
exemple,  si  elle  eût  été  placée  originairement,  à  100*'  du 
soleil ,  nous  la  verrions  toujours  dans  son  premier  quar- 
tier ;  et  si  elle  lui  eût  été  opposée  ,  nous  aurions  toujours 
eu  la  pleine  lune  :  du  moins ,  en  la  supposant  placée  à 
une  distance  telle  qu'elle  ne  pût  être  éclipsée.  De  là 
résulte  cette  conséquence  :  pour  que  la  lune  nous  présente 
différentes  phases ,  il  est  nécessaire  que  son  mouvement 
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dt  molution  n 

soil    pas   e.xnctetnenc  cf^a!    à  celui    du 

toleil. 

>S.    Cki   »o<) 

conduil  naiurdlemfni    à  cJierchcr    U 

période  d«  dirfé 

entes  phases,  ou  l'inlervalte  cjui  a'ecoiJe 

«dire  Jeui  rpiou 

s  de  la  lune  â  la  coaionciion.  Celte  re- 

cherche    est   evtr^m*meni  sim|>lp ,   quand   on    n'a  rgard 

qu'aux  mouv..>,( 

m  inoyroiî.  F.ri  effet ,  U  cercle  de  bllt.ide 

dans  lequel  h  lutie  se  Irouve  ne  s'i-loigne  du  soleil  cjue 
par  l'cxc^^  de  son  mouvement  en  lungîluklç-  l)r,  le  niou- 
veinent  .séculaire  moyen  du  soleil  est  .l4pooi»'',847aaï, 
coiiimc    on    l'a  vu    dans    la   page    53;  celuî  iJe   la   lune 

est  ma<iiipnanl  ^l'iJ^ji-^'^oUHitci  ;  leur  différence 

4g474t*i34o'it^8  e>t  donc  la  (juaiiiilc  dont  h  lune  s'éloigne 
du  i^oleil  en  loo  années  juliennes,  en  vertu  de  son  mou- 
vement moyen:  d'où  l'on  voïl,  par  une  simple  propor- 
iinn  cjuVIle  it'tn  êcarle  d«  I^oa"  après  un  nombre  de 
4o&°.  SCfiaS' 


ioun  expm 


49474*' 240888 


i^,53o58S;  c'est 


»ik 


.!u  Èolcil  ;iu 


effet,  le 


nœud  est  ai4;-)"ciL);a  ;  celui  du  ioti-il  eM  4'>''oo,84733^- 
r^omuic  ils  sont  tliiigés  en  sens  contraire,  le  inouvemcot 
relatif  du  soleil  et  du  nœud  est  ét^al  à  leur  somme  ou  à 
4a:4;"(°iy44422;    <-''■■■'  'i*  quantité  dont  li'  :,olcil  et  le  nœud 


lll'S    l'i 

il  il   luul 
bre  de  joi 


I   de    l'au 


.(la  01 


SJU- 


ront  de  4oc 


42l4;),944.4a: 
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346^,61963.  Cette  période  se  nomme  la  révolution  synO'^ 
dii/ue  du  œuud.  Elle  est  plus  petite  qu'une  année  tropique  ^ 
et  en  effet  le  mouvement  du  nœud  étant  rétrograde,  le 
soleil  doit  le  rejoindre  avant  d'avoir  fait  le  tour  entier 
du  ciel.  Comme  nous  n'avons  employé  dans  les  calculs 
que  les  mouvemens  moyens,  on  conçoit  que  les  valeurs' 
auxquelles  nous  venons  de  parvenir  ne  seront  pas  tou- 
jours conformes  âu  mouvement  vrai  de  la  lune  ,  mais 
elles  ne  s'en  écarteront  jamais  beaucoup.  Elles  ne  se- 
ront altérées  que  par  les  inégalités  périodiques  des  mou- 
vemens lunaires ,  et  seraient  exactes  en  les  négligeant. 

20.  Plusieurs  autres  points  de  l'orbe  de  la  lune  mé- 
ritent une  attention  particulière,  à  cause  de  leurs  rapports 
avec  les  différentes  phases.  Tels  sont,  par  exemple,  ceux 
dans  lesquels  le  rayon  vecteur  lunaire  coïncide  avec  le 
rayon  vecteur  du  soleil.  Alors,  ces  deux  astres  se  trou- 
vent, avec  la  terre,  dans  un  même  pfan  perpendiculaire 
k  l'écliptique  ,  et  la  longitude  de  la. lune  est  la  même  que 
celle  du  soleil  ou  la  surpasse  de  aoo®.  Ces  points  se  nomment 
les  syzigies.  Lorsque  la  lune  s'y  trouve,  elle  est  entre  le 
soleil  et  la  terre ,  ou  la  terre  est  entre  le  soleil  et  elle  : 
dans  le  premier  cas ,  on  dit  que  la  lune  est  en  conjonction  j 
dans  l'autre ,   qu'elle  est  en  opposition. 

zi.  C'est  dans  les  conjonctions  qu'arrivent  les  nou- 
velles lunes  et  les  éclipses  du  soleil.  En  effet,  pour  que  ce 
dernier  phénomène  ait  lieu ,  il  n'est  pas  absolument  né- 
cessaire que  la  lune  soit^dans  le  plan  de  l'écliptique,  il 
sufHt  que  la  distance  de  son  bord  inférieur  à  ce  plan ,  soit 
moindre  que  le  demi-diamètre  apparent  du  soleil. 

22t  Au  contraire,  F  opposition  est  l'instant  de  la  pleine 
lune ,  et  c'est  aussi  le  lieu  où  cet  ar.tre  peut  être  éclipsé. 
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Pour  cela ,  il  faut  que  la  distance  de  son  bord  inférieur 
au  ^'*n  de  l'écliptique,  soit  moindre  que  le  demi-diamètre 
de  l'ombre  projetée  par  la  terre  à  cette  distance.  Mous 
reviendrons  plus  loin  sur  ces  phénomènes. 

23.  On  a  aussi  donné  un  nom  particulier  aux  points 
dans  lesquels  la  lune  atteint  son  premier  ou  son  dernier 
quartier  ;  on  les  nomme  les  quadratures.  Cet  astre  se  trouve 
alors  à  ioo°  du  soleil ,  c'est- à-dîre  ,  que  la  projection 
de  son  rayon  vecteur  sur  le  plan  de  l'ccliptique  ,  fait  un 
angle  de  loo**  avec  la  direction  des  rayons  solaires.  Les 
points  intermédiaires  entre  les  syzigies  et  les  quadratu- 
res ,  qui  sont  h  5o®  du  soleil ,  ont  aussi  reçu  ime  dé- 
pumination  particulière  :  on  les  appelle  les  octans. 


PHYSIQUE.  36l 


CHAPITRE    IV: 

4 

» 

Du  Diamètre  apparent  de  la  hune  et  de  sa 

Parallaxe. 

24.  Jusqu'ici  nous  n'avons  considéré  le  mouvement 
de  la  lune  que  relalivement  à  sa  révolution  autour  de 
la  terre  ,  et  nous  avons  projeté  ses  positions  successives 
sur  la  sphère  céleste.  Mais  les  distances  de  cet  astre  à  la 
terre ,  éprouvent  aussi  des  cbangemens  très-considérables^ 
qu'il  est  nécessaire  d'apprécier. 

Ils  sont  indiqués  par  les  observations  de  ses  diamètres 
apparens.  Ces  diamètres  peuvent  se  mesurer  directement 
avec  des  micromètres.  On  peut  aussi  les  conclure  des 
occultations  d'étoiles  d'après  le  tems  qui  s'écoule  entre 
l'immersion  et  l'émersion.  On  a  trouvé  par  ces  diverses 
méthodes  que  le  plus  grand  diamètre  apparent  de  la  lune 
est  de  6207",  et  le  plus  petit,  de  5438"';  les  valeurs  ana- 
logues pour  le  soleil  sont  de  GoSS^^^y  et  5836'',3.  Il  faut 
donc  que  les  variations  de  la  distance  de  la  lune  à  la 
terre  soient  bien  étendues,  puisqu'elles  peuvent  rendre 
son  diamètre  apparent  plus  grand  que  le  plus  grand  dia— 
métré  apparent  du  soleil,  et  moindre  que  le  plus  petit. 

2,S.  Les  observations  des  parallaxes  confirment  ce  ré- 
sultat. Celle  de  la  lune  est  assez  sensible  pour  qu'on  ait 
pu  l'obtenir  par  les  méthodes  indiquées  dans  le  chap.  XIX 
du  premier  livre  ,    méthodes  auxquelles  la  parallaxe  an, 


r 
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soleil  avait  échappe,  à  cause  de  sa  petitesse.  En  comparant 
les  parallaxes  de  la  lune ,  observées  à  différentes  époques^ 
dans  un  même  Heu ,  on  y  trouve  de  très-grandes  variations. 
La  plus  grande  parallaxe  horisontale  de  la  lune  ,  à  Paris , 
est  i*,i3868  ,  la  plus  petite  0^99722  ;  elle  prend  suc- 
cessivement toutes  les  valeurs  possibles  entre  ces  deux 
extrêmes. 

■ 

26.  En  calculant  d'après  ces  données  la  plus  grande  et 
la  plus  petite  distance  de  la  lune  à  la  terre  ,  on  trouve 
les  résultats  suivans  : 

Parallaxe.  Distance^ 

0,9972a.  63,8419. 

1,1 3858.  55,9164* 

La  distance  moyenne  arithmétique  entre  ces  extrêmes 
est  59,87918,  c'est-à-dire,  environ  60  fois  le  rayon  de 
la  terre  à  la  latitude  de  Paris  ,  ou  plus  exactement  85790 
lieues  de  «^80  toises.  La  distance  dii  soleil  est  incompara- 
blement plus  grande,  comme  je  l'ai  annoncé  précédemment, 

27.  Si  l'on  divise  la  plus  grande  distance  63,84i9f 
par  la  plus  petite  55,91647  leur  rapport  1,1417  fera 
connaître  les  plus  grandes  variations  des  distances  de  la 
lune  à  la  terre.  On  parviendra  au  même  résultat  en 
divisant  les  parallaxes  extrêmes  l'une  par  l'autre  ,  car  ce» 
parallaxes  sont  réciproques  aux  distances.  Ce  même- rap- 
port n'était  que  de  i,o34  pour  le  :;oleil;  ainsi  la  réunion 
de  ces  résultats  nous  conduit  à  deux  conséquences  im- 
portantes. La  lune  est  incomparablement  plus  rapprochée 
de  la  terre  que  le  soleil ,  et  elle  éprouve  dans  les  rapport» 
de  ses  distances  des  altérations  qui  sont ,  proportionnel-» 
lement ,   beaucoup   plus  considérables. 
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28.  Non-seulement  la  parallaxe  lunaire  va^rie  pour  les 
différentes  époques,  en  vertu  de  ces  inégalités,  mais  sa 
valeur  n^est  pas  la  même  à  la  même  époque  ,  lorsqu'elle 
est  observée  dans  des  lieux  différens  de  la  surface  terrestre. 
JLes  observations  modernes  donnent  à  cet  égard  des  dif£é-> 
rences  très-sensibles.  Pour  expliquer  ce  phénomène ,  ou 
plutôt  pour  en  sentir  les  conséquences  ,  il  faut  se  rap- 
peler que  la  parallaxe  horisontale  d'un  astre  est  Pangle 
sous  lequel  on  verrait ,  de  cet  astre ,  un  rayon  mené 
du  centre  de  la  terre  à  l'observateur.  Puisque  cette 
parallaxe  n'est  pas  la  même  au  même  instant  dans  les 
différens  lieux  ,  c'e^t  une  preuve  que  tous  les  rayons 
de  la  terre  ne  sont  pas  égaux  entre,  eux  ,  et  que  la 
surface  de  la  terre  n'est  pas  parfaitement  sphérique. 
Ainsi  la  lune  nous  indique  par  les  variations  de  sa 
parallaxe,  les  inégalités  de  la  surface  terrestre  ,  comme 
elle  nous  avait  indiqué  la  rondeur  de  la  terre  par  ses 
éclipses. 

L'inégalité  des  rayons  terrestres  influe  donc  sur  les 
positions  apparentes  de  la  lune,  observées  à  différentes 
latitudes.  Elle  y  influe  encore  dans  le  même  lieu  ,  selon 
les  plans  verticaux  dans  lesquels  la  lune  se  trouve  au  mo- 
ment de  l'observation.  Il  est  très-nécessaire  d'avoir  égard 
à  ces  différences  quand  on  veut  calculer  avec  exactitude 
les  positions  apparentes  de  la  lune  ;  car  la  supposition 
de  la  sphéricité  de  la  terre  pourrait  entraîner  des  erreurs 
sensibles  sur  l'époque  d'une  occultation  d'étoile ,  ou  de 
tel  autre  phénomène  qu'il  serait  important  de  déterminer. 
Pour  obtenir  les  corrections  qui  en  résultent ,  on  est  obligé 
de  faire  une  hypothèse  sur  la  figure  de  la  terre  ,  et  oh  la 
suppose  ordinairement  elliptique ,  ce  qui  donne  une  suf- 
fisante exactitude.  Nous  avons  donné ,  dans  le  premier 
livre  ,  les  formules  nécessaires  pour   cet  objet. 


364  ASTRONOMIE 

29.  En  divisant  le  de  mi- diamètre  apparent  de  la  lune 
réduit  au  centre  de  la  terre ,  par  la  valeur  de  sa  pa- 
rallaxe horisontale ,  pour  un  lieu  déterminé ,  on  trouve 
entre  ces  quantités  un  rapport  constant.  Diaprés  ce  qui  a 
été  démontré  dans  la  page  ^53  du  premier  livre ,  on  voit 
que  ce  rapport  est  celui  des  rayons  de  la  lune  et  de  hi 
terre  supposées  sphériqnes.  D'après  les  observations  les  plus 
exactes  y  la  valeur  de  ce  rapport  ,  pour  l'équateur ,  est 
0,272980^6  ,  en  supposant  o'*,3o3256  pour  le  demi-dia- 
mètre réduit  au  centre  de  la  terre  quand  la  parallaxe  est 
i*,iiiiii.  Ce  résultat  une  fois  connu,  on  s'en  sert 
pour  calculer  le  diamètre  apparent  de  la  lune  quand 
on  connaît  sa  parallaxe  horisontale  ;  ou  réciproquement 
on  en  peut  conclure  la  parallaxe  lorsque  le  diamètre 
est  donné. 

30.  La  .lune  décrivant  son  cercle  diurne  autour  de 
la  terre,  chaque  observateur  placé  sur  la  surface  terrestre , 
la  voit  plus  près  ,  lorsqu'elle  est  au  zénith  ,  que  lors- 
qu'elle est  à  rhorison.  Cette  différence ,  comme  nous 
l'avons  dcjR  annoncé  ,  produit  un  effet  sensible  sur  son 
diamètre  apparent,  qui  augmente  à  mesure  qu'elle  s'élève. 
Cet  accroissement  est  facile  à  calculer ,  et  sa  valeur  totale 
depuis  rhorison  jusqu'au  zénith  est  d'environ  ^,  parce 
que  dans  l'intervalle  ,  la  distance  de  la  lune  à  l'obser- 
vateur se  trouve  diminuée  d'une  quantité  égale  au  rayon 
de  la  terre ,  qui  en  est  à-peu-près  la  soixantième  par- 
tie (*). 


(*)  Soit  R  la  distance  du  centre  de  la  lune  au  centre  de  la  terre 
à  un  instant  quelconque  5  supposons  qu\au  mcme  instant  la  dislance 
apparente  de  la  lune  au  zéniiïi  de  Tobservaleur  soit  z  ,  et  que  sa 
dlistance  rectilignc  à  l'observateur  soit  r.  Dans  le  triangle  rectiligne 
formé  par  les  droites  II  et  r  ayec  le   rayon  terrestre ,  la  première 
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sera  opposée  à  Taiigle  2000  —  2 ,  et  la  seconde  à  Fangle  z  —  «,  «  ^tant 
la  parallaxe  de  hauteur.   On  aura  'donc 

sin  (z— ^) 

r  =z  ii  .  > 

Bin  z 

De  plus  en  nommant  n  la  parallaxe  horisontale  de  la  lune  pour  la 
distance  R ,  on  aura 

sIn  «  =  sin  II .  sin  z , 

comme  nous  Pavons  -vn  dans  le  !«'.  livre  ,  page  ^44*  Maintenant  y 
soit  D  le  demi- diamètre   apparent  de  la  lune  pour  la   distance  A; 

sa  valeur  à  la  distance  r  sera  ■  ,  car  il  est  inversement  propor- 
tionnel à  la  distance  ^  ainsi ,  en  le  nommant  D'  relativement  i^ 
l'observateur   placé    sur    la   surface   de  la    terre  ,    et  mettant  poor 

—  sa  valeur  -  on  aura 

r 

U  =  "  .     ■ r— * 

siii  (  z  —  «j 

et  par  conséquent 

(  sin  ^z  — «)  j 

et  enfin 

2  Z?  sin  ^  «  cos  \z  —  X  «r  t 

D'-D= f— '         °     ^ 

stn  (z  —  wj 

Cette  dernière  forme  est  très-commode  pour  le  calcul  logarithmique  \ 
elle  fera  connaître  Taccroiidement  D'  "^  D  du  demi^diamètre  après 
que  l'on  aura  calculé  la  parallaxe  de  hauteur  v. 

Lorsque  la  lune  est  à  l'horison,  on  a  z  =  ioo<>,  «  :=  n ,  alors 
la  formule  donne 

a/>  siu»  k  n 


D'  ^D^ 


cos  n 


.• 


«Supposons ,  par  exemple,  que  Tobservateur  soit  placé  à  Téquateur 
même ,  diaprés  les  obNex  valions  les  plus  exactes ,  quand  la  parallaxe 
hoiisontale  n  est  i°,iiiii  à  l'équateur  ,  le  demi-diamètre  apparent 
D  est  o°>5o5a56.  Dans  ce  cas  on  trouve 
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f  e  dcmi-diaiDètre  vu  à  Thorisou  mt^me ,  est  clone  déjà  un  peu 
pluR  grand  que  celui  que  Ton  observe  dn  centre  de  la  terre;  en 
effet ,  la  lune ,  dans  ce  cas  même ,  est  plus  éloignée  du  centre  de  la 
terre  que  de  l'observateur. 

Au  zénith  on  a  jz  =ï  o,  9  =  0,  et  la  valeur  de  D*  —  2>  se  pré- 
sente sous  la  forme  de  |  ;  cela  tient  à  ce  que  le  triangle  rectiligne 
sur  lequel  nous  avions  fondé  notre  formule  n'exL»te  plus  dans  cette 
circonstance,  et  se  réduit  à  une  ligne  droite.  Alors  on  ne  peut  plus 
calculer  le  rapport  des  distances  d^aprcs  la  comparaison  des  angles 
opposés*  Dans  ce  cas  ,  si  Ton  nomme  Ji' ,  le  rayon  terrestre ,  les  dis- 
tances de  la  lune  au  centre  de  la  terre  et  à  l'observateur,  seront 

RttR  —  RoMHex.R  —  Rûnll. 

n  étant  toujours  la  parallaxe  liorisontale.  Le  rapport  des  deux  dia- 
mètres apparens  étant  inverse  de  ces  distances  ,  on  aura 

D' 


D 

1  ^_ 

R 

D      n 

"Rsin 

n 

ce 

qui 

donne 

D' 

■  — 

1  — 

sin  n 
sin  II 

ou  simplement  -~  = 


D         1— sinn 


ou  bien    D'^D^  -J^  =  53^865 , 

56^28 

on  mettant  pour    II   et  2)   les    valeurs    numériques    que  nous  avons 
adoptées. 

On  serait  parvenu  au  même  résultat  en  développant  l'expression 
générale  de  D'  —  D  que  nous  avons  trouvée  d*abord ,  et  délivrant 
SCS  deux  termes  du  fecteur  commun  sin  «,  avant  de  supposer  z  r=  o. 
En  effet,  en  opérant  ainsi  on  trouve  d'abord 

j^,        ^  ("  sin  z  —  sin  z  cos  -w  -J-  cos  z  sin  «"> 

(,         sin  z  cos  v  —  cos  z  sin  «r        j  ' 

Or,   sin  «r  =  sin  n.sin  z  ,  en   mettant    pour    sin  v  cette   valeur  ,  les 
deux  termes  de  la  fraction  deviennent  divisibles  par  sin  z ,  et  il  reste 


{  I  -   cos  •*  •+.  cos  z  sin  II  !• 
D'  ^Dz=D  -i — 1 


cos  «  —  cos  z.sju  n 


;  (0 
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faites  maiutenaot  «  et  z  nuls,  il  vient 

D  titan 


D'  ^Dr=i 


\  —  sin  II  ' 


comme  nous  Tavons  trouvé  directement. 

L'expression  précédente  de  D'  --^  D  ^  que  nous  ayons  désignée 
par  (1)  ,  peut  être   mise   sous  cette  forme 

_   <  cos  z  sin  n  -4-  2  sin*  ^  «ri 
1  —  cos  a  sin  n  —  a  sin»  5  •* 

Comme  «■  est  toujours  un  fort  petit  an^le ,  on  peut ,  sans  craindre 
aucune  erreur  sensible ,  mettre  ^  sin*  <v  au  lieu  de  sin*  ^  «  ^  or ,  on 
a  sin  «  =  sin  n .  sin  z.  En  substituant  celte  valeur  , .«  se  trouTera 
éliminé,  et  il  viendra 

\  cos  z  sin  n  4-  T  sin*  Il  sin*  z  î 
i  —  cos  z  sin  n  —  5  «in»  Il  sin"  z 

On  ]>eut  encore  éliminer  la  parallaxe  en  mettant  au  lieu  de  t  sa  va^ 
leur  nD^n  étant  le  rapport  constant  de  la  parallaxe  au  demi-dianictre 
dans  le  lieu  de  Tobservation  j  alors  la  formule  ne  contenant  plus  d'in- 
connue que  z  ,  peut  (^tre  rédoife  en  tables  qni  donnent  l'accroissement 
du  diamètre  pour  chaque  distance  apparente  au  zénith  ^  c'est  ce  que 
font  les  astronomes ,  et  ils  joignent  ces  résultats  aux  tables  de  la  lune. 
Il  faut  remarquer  que  dans  les  expressions  précédentes  la  distance 
apparente  z  est  supposée  corrigée  de  l'effet  de  la  réfraction,  qui  élève 
riinage  de  l'a-^lre  sans  changer  sa  distance  à  l'observateur. 
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CHAPITRE    Y. 

Seconde  approocimation  du  mouvement  de  la 
Lune.  Théorie  de  son  moui^enient  ellip- 
tique. 

3i.  On  vient  de  voir  que  les  distances  de  la  lune  à 
la  terre  éprouvent  des  variations  très-grandes.  Le  mou»- 
vement  de  cet  astre  nVst  donc  pas  circulaire  comme  il 
le  paraît  lorsqu'on  le  projeté  sur  la  sphère  céleste.  En 
mesurant  ainsi  un  grand  nombre  de  ces  distances  ^  et 
les  comparant  au  mouvement  angulaire ,  on  connaîtra 
la  nature  de  Torbite.  La  méthode  est  la  même  que  pour 
le  soleil.  On  a  obtenu  de  cette  manière  les  résultats  sui- 
vans,  qui  doivent  être  regardés  comme  certains. 

La  lune  serncut  dans  une  orbite  elliptique,  dont  le  centre 
de  la  terre  occupe  un  des  foyers.  Son  rayon  vecteur  trace 
autour  de  ce  point  des  aires  à  fort  peu  près  proportion- 
nelles aux  tcms.  La  moyenne  distance  de  cet  astre  à  la 
terre  étant  prise  pour  unité  ,  l'excentricité  de  son  orbite 
est  o,o548553  en  1800  ,  ce  qui  donne  la  plus  grande 
équation  du  centre  égale  à  6",9(j83  (*).  La  manière  dont 

(*)  Cos  rcsuliats  sont  pris  textuellement  dans  i'ExpositioD  du  svstt*me 
du  Monde  ,  /î"'<^.  (klnion.  J'ai  puisé  dans  la  morne  souri:e  toutes  les 
autres  données  numériques  relali\es  à  la  lune  et  aux  planète».  J'ai 
même  conservé  les  propres  expressions  de  l'auieur  ,  quand  elles 
offiaicn»,  assez  de  développement  pour  pouvoir  être  saisies  par  les 
élèves  :  dans  ce  cas  ]e  me  Ferais  bien  gardé  d'y  rien  chantier. 
Quicon{;ue  a  lu  et  niédilé  ce  bel  ouvrasse  ,  a  dû  se  convaincre  que 
lus  vérités   qu'il  rcnftîrmo  ne  sauraient   ^ire  mieux  exprin;ccs. 
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CCS  résultats  se  déduisent  des  observations,  a  été  expliquée 
clans  le   second  livre  ,   en  traitant  de  l'ellipse  solaire. 

32.  Le  périgée  lunaire  a  un  mouvement  direct,  c'est- 
li'dire ,  dirigé  dans  le  même  sens  que  celui  du  soleil.  Ce 
mouvement  se  mesure  en  calculant  les  longitudes  du 
périgée  à  différentes  époques  ,  d'après  les  observations. 
Au  commencement  de  l'an  1800  cette  longitude  était 
a95*,G6824.  Le  mouvement  du  périgée  était  alors  de 
4521**, i55o,  par  rapport  aux  équinoxes,  en  cent  années 
juliennes,  ce  qui  donne  pour  sa  révolution  tropique 
323iJ475i  9  et  3232i58o7  pour  sa  cévolution  sydérale. 
Ces  périodes  changent  avec  le  tems  ,  parce  que  le  mou- 
vement du  périgée  se  ralentit  pendant  que  celui  de  U 
lune  s'accélère.  Mais  leurs  variations  sont  très-lentes  ^ 
comme  celles  du  moyen  mouvement  auxquelles  elles  se 
trouvent  liées  par  les  lois  d'e  l'attraction. 

33.  Avec  ces  données ,  on  peut  aisément  calculer  ht 
révolution  anomalistique  de  la  lune ,  c'est-à-dire  sa  ré- 
volution par  rapport  à  ses  absides;  car  son  mouvement 
propre  se  faisant  dans  le  même  sens  que  celui  du  périgée  , 
elle  ne  rejoint  ce  point  de  son  orbite  que  par  son  excès 
de  vitesse.  Cet  excès  est  de  530220^,7687 10  en  cent  années 
juliennes,  comme  on  peut  aisément  le  conclure  de  ce  qui 
précède,    et  l'on  en  déduit  pour  la  révolution  anomalis-* 

54*  1*^1^  sont  les  élémens  actuels  de  l'ellipse  lunaire. 
Nous  avons  déjà  annoncé  qu'ils  changent  peu-à-peu  avec 
le  tems.  Mais  même  en  ayant  égard  à  ces  variations^ 
le  mouvement  elliptique  est  encore  bien  loin  de  repré- 
senter exactement  la  marche  de  la  lune.  Cet  astre  éprouve 
des  perturbations  périodiques  dont  l'effet  est  très-con- 
sidérable ,    et    auxquelles    il  est  absolument    nécessaire 
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d'avoir  égard ,  même  dans  les  observations  les  moitis 
exactes,  11  faut  donc ,  pour  avoir  une  idée  suffisamment 
précise  de  ses  mouvemens  ,  connaître  les  diverses  valeun 
de  ces  inégalités.  Je  vais  exposer  ici  les  principales ,  en 
conmiençant  par  les  chan^emens  séculaires  des  élfpiens 
elliptiques.  Mais  cette  marche  ,  qui  est  la  plus  métho- 
dique et  la  plus  simple  ,  nVst  pas  celle  que  Ton  a  réel- 
lement suivie  dans  Pinvention  ;  les  résultats  que  nous 
placerons  les  premiers  n'ont  pa«  été  trouvés  dans, l'ordre 
où  nous  les  présenterons  ici ,  et  indépendamment  de 
ceux  qui  vont  suivre ;Jls  n'ont  été  fixés,  souvent  même 
soupçonnés,  qn^H^brsque  les  résultats  suivans  ont  été 
reconnus  et  ifiesurés  à-peu-près  par  l'observation,  ou 
lorsque  le  tems ,  en  développant  les  erreurs  des  pre- 
miers apperçus  ,  a  indiqué  la  manière  de  les  corriger, 
T^ous  avons  déjà  trop  de  fois  rems^rqué  cette  marche  ^ 
pour  qu'il  soit  besoin  d'en  faire  s<|ntir  la  nécessité. 
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CHAPITRE    VL 

Sur  Vêquation  séculaire  du  moyen  moui^ement 

de  la  hune. 

35.  Le  mouvement  de  la  lune  et  lés  ël^mens  de  son 
(orbite  y  ne  restant  pas  constamment  les  mêmes  ,  les  alté-^ 
Jrations  progressives  qu^ils  éprouvent  rendraient  bientôt 
les  tables  fautives  ,  et  Ton  serait  obligé  d^y  retoucher  sans 
cesse  ,  en  les  comparant  à  de  nouvelles  observations.  Le 
seul  moyen  d^éviter  cet  inconvénient,  est  d<ç  calculer  cer 
élémens  pour  diverses  époques  éloignées  ,  d'en  déduire 
les  variations  qu'ils  ont  subies,  et  de  chercher  ensuite 
les  lois  les  plus  propres  à  y  satisfaire. 

Appliquons  ces  considérations  au  mouvement  nioyea 
et  séculaire  de  la  lune  ,  que  l'on  a  déterminé  avec  beau^ 
coup  d'exactitude  par  les  observa tionç  modernes,^  et  qui 
est  comme  la  base  de  tous  les  autres  résultats  ;  compa-^ 
rons-le  à  des  observations  anciennes,  et  <:Iierchons  à  rer 
connaître  s'il  a  toujours  été  le  même,  ou  s'il  a  cJhang^. 

Le  procédé  que  l'on  emploie  pour  y  parvenir,  est  }• 
même  dont  on  fait  usage  pour  corriger  les  tables  du  spleil  ^ 
pag^  Si.  Il  consiste  à  regarder  les  anciennes  observations 
de  la  lune  comme  autant  de  longitudes^  observées  :  on 
calcule  le  lieu  de  cet  astre  par  les  tables  pour  la  même 
époque,  et  l'on  voit  si  le$  résultats  s'accordent,  ou  s'iln 
diffèrent. 

36.  Choisissons ,  par  exemple ,  l'ancienne  éclipse  de 
une  ,   observée  par  les  Ghaldéens ,  7^1  itns  avant  \!\t% 
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chrétienne  j  et  rapportée  par  Ptoléme'e  (*)•  D'après  l'ob- 
servation des  phases  de  cette  éclipse  ,  on  peut  déterminer 
l'instant  où  la  longitude  de  la  lune  était  opposée  à  celle 
du  soleil.  Celle-ci  est  facile  à  calculer  par  les  tables  du 
soleil ,  puisque  Ptolémée  rapporte  le  jour  et  l'heure  de 
l'observation  ;  on  a  donc  ainsi  la  longitude  vraie  de  la  lune 
à  l'instant  de  l'éclipsé. 

£n  la  dépouillant  des  inégalités  périodiques  qui  l'af- 
fectent et  qui  peuvent  se  calculer  exactement  par  les 
tables  ,   on  aura  la  longitude  moyenne. 

Maintenant ,  si  l'on  compare  ce  résultat  avec  nne  autre 
longitude  moyenne,  calculée  diaprés  des  observations  mo- 
dernes, la  différence  des  longitudes,  augmentée  du  nombre 
convenable  de  circonférences,  fera  connaître  l'arc  décrit  par 
la  lune  parallèlement  à  l'écliptique,  en  vertu  de  son  moyen 
mouvement  pendant  l'intervalle  des  observations  ;  en  divi- 
sant cet  arc  par  le  nombre  de  siècles  écoulés ,  on  aura 
le  moyen  mouvement  séculaire. 

Or  ,  le  moyen  mouvement  ainsi  calculé  par  MM.  De— 
lambre,  Bouvard,  Burg  ,  se  trouve  de  six  ou  sept  cents 
secondes  décimales  plus  faible  que  celui  qui  se  conclut  des 
seules  observations  modernes  comparées  entre  elles;la  même 
chose  résulte  de  deux  autres  éclipses  également  observées  par 
les  Chaldéens  dans  les  années  719  et  720  avant  l'ère  chré- 
tienne, et  rapportées  avec  la  précédente  dans  l'Almagcste. 
Cet  accord  ne  peut  guère  laisser  de  doute  sur  la  réalité  du 
résultat.  D'un  autre  côté,  les  observations  modernes  sont 
beaucoup  trop  exactes  pour  que  leur  comparaison  entre 


(*)  Elle  fut  observée  à  Babylone  le  19  mars,  721  ans  avant  Tcre 
cbrélienne.  La  lune  commença  à  être  éclipsée  ime  heure  environ  après 
son  lever.  T  alande  a  calculé  cette  éclipse  dans  son  IVlémoire  sur  TÉqua- 
tioQ  séculaire  delà  lune*  Acadoaiie  des  Seicacefi  17^7 ,  page  4^9.. 
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elles  puisse  donner  Heu  à  des  erreurs  aussi  considérables. 
Jl  faut  donc  en  conclure  que  le  moyen  mouvement  de  la 
lune  est  maintenant  plus  rapide  qu'il  ne  Tétait  autrefois  ; 
ou,  ce  qui  revient  au  même,  que  l'on  avait  compris  dans^ 
lès  évaluations  de  ce  mouvem~ent  une  grande  inégalité  sécu- 
laire dont  il  faut  le  dépouiller  pour  qu'il  devienne  uniforme. 

•  Mais  ce  résultat  acquiert  une  nouvelle  évidence,  lorsque- 
l'on  compare  aux  observations  modernes  d'autres  éclipses 
observées  entre »les'  précédentes  et  nous  ;  car  si  le.  mouve- 
ment de  la  lune  s'est  réellement  accéléré,  dans  l'intervalle  | 
cette  nouvelle  comparaison  doit  encore  le  donner  plus 
faible  qu'il  ne  l'est:  aujourd'hui;  mais  l'époque  de  l'an- 
cienne observation  étant*  plus  rapprochée ,  la  différence 
doit  être  moindre  que  dans  le  cas  précédent.  Cela  est 
tout-à-fait  confirmé  lorsque  l'on  calcule  le&  éclipses  ob- 
servées au  Caire,  par  Ibn-junis,  astronome  arabe  du. 
dixième  siècle   (*). 

•  Un  pareil  accord  ne  peut  laisser  aucun  doute  sur  la 
réalité  du  phénomène  j  et  il  en  résulte  incontestablement 
que   le  mouvement  de  la   lune  s'est  accéléré   depuis  les. 
Chaldéens  jusqu'aux  Arabes  ,  et  des  Arabes  jusqu'à  nous. 

•  37.  Pour  représenter  cette  accélération ,  il  faut  ajou-  * 
ter  à  la  longitude  moyenne  de  la  lune  un  terme  propor- 
tionnel au  carré  du  tems,   et  un  autre  plus  petit  propor- 
tionnel à  son  cube  (**)  ;  c'est  ce  qu'on  noiaiaeV équation: 

.(*)  Le  manuscrit  qui  renferme  ce»  observations  a  été  traduit  par 
M..  Caussin ,  et  inséré  dans  les  Mémoires  de  Plnstitut ,  au  sixième 
volume  des  manuscritSt  ; 

(**)  Soit  L  la  longitude  moyenne  de  la  lune  au  premier  janvier  1801  ;  " 
m  son  raouYemeut  séculaire  à  cette  époque.- Après  uU  nombre  ?i-  de 
siècles  ,  l'expression  de  la  longitude  moyenne  sera 

L  -4-  m«-+-  3i",5oi7  n*  -♦-  o",o57îii4  «'• 

w  devient  négatif  pour  les  siècles  a»lérieurs  au  18*. 

/  '  ■  * 
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séculaire  ie  I3  lune.  Avec  celte 
actuelles  satisfont  aui  obfervaiions  les  pli 
on  ncul  les  étendre  à  mille  ou  donie  ci 
de  l'époque  présente. 

Mais  il   ne   faut  pas   rroire   que  celle  î 
eonstaramenl   croissanle  ,    et  on 


i  anciennes,  et 
its  ans  au-deUi 


de  l'atliactiun,  cjnia  fait  ronnaîti 
ration  ,  a  montré  qu'elle  est  pi 
nations  qii'épro 
sorte  qu'après  a 
elle  se  changer; 


élération  sera 
la  formule   précédente 
iiiflire  pour  les  représenter.    La  théorie 
]  cause  (le  cette  accélé- 
idique  et  liée  aux  va- 
l'excenlricité  de  l'orbe  terrestre  ;  en 
augmenté  jusqu'à  un  certain  te  me, 
un    retardement  ;  mais  l'étendue  de 


celle  période  est  très- considérable 
sépare  des  observations  les  plus  . 
qu'une  très-petiie  partie  de  sa  ri 
qui  en  résulteronl  dans  le  mouvi 


lervalle  qui  none 

s  n'a  développé 
'olulion.  Les  inégalités 
nent  de  la  lune  ,  s'éU- 
verotil  au  moins  au  quarantième  de  la  circonférence.  La 
postérité,  qui  observera  ces  grands  phénomènes,  remar- 
quera sans  doute  avec  quelque  reconnaissance,  que  les 
géomètres  de  ce  siècle  les  ont  prévus,  calculés,  el  ont  pré- 
paré à  leurs  successeurs  les  moyens  de  juger  des  élats  pas- 
sés ei  futurs  du  système  àa  monde ,  avec  aalant  de  cer- 
titude que  de  son  état  présent. 

Ce  fut  le  célèbre  astronome  Halley  qui  découvrît  le 
premier  l'existence  de  cette  accélération;  c'e't  M.  Laplace 
qui ,  par  une  analyse  très-profonde  ,  en  a  fait  connaître  la 
cause  et  In  loi.  Le  mérite  de  la  découverte  doit  donc  se 
partager  entre  l'observateur  et  le  géomètre.  Sans  doute  Ib 
dernier  résultat  est  Lien  plus  beau  ,  parce  qu'il  est  dénion- 
Iré  ;  sur-tout  il  est  plus  utile  pour  la  science  qu'il  com- 
plète ;  mais  ceux  qui  ont  observé  la  ténacité  qu'ont  dans 
les  meilleurs  esprits  les  idées  généralement  admises  ,  pen- 
seront qu'il  fallait  un  jugement  bien  libre  et  bien  philoso- 
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phique  pour  oser  douter  de  runiformité  des  moyens 
mouyemens,  admise  depuis  deux  mille  ans  comme  prin- 
cipe. '  1  - 

38.  La  variation  du  mouvement  de  la  lune  influe  sur 
la  durée  de  ses  révolutions  tropiques,  synodiques  et  sy— 
dérales  9  qui  sont  différentes  dans  différens  siècles.  Il  sera 
donc  a  jamais  impossible  de  trouver  des  périodes  qui 
accordent  pendant  longtems  les  mouvemens  de  la  lune  et 
du  soleil  par  un  nombre  exact  de  révolutions.  De  sem- 
blables périodes  ne  pourront  tout  au  plus  servir  que  pen- 
dant un  petit  nombre  de  siècles;  et  les  efforts  que  Ton 
tenterait  pour  leur  conserver  plus  longtems  leur  exactir- 
tude ,  seraient  toujours  inutiles. 


\ 
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CHAPITRE    VII. 

Des   Equations   sécidaires   qui  •  affectent  les 
élémens  de  Vorbe  de  la  Lune. 

'•39.  Le  tnouvement  du  périgée  lunaire  n'est  pas  nnî- 
fomnc  ;  il  est  assujëti  à  une  équation  séculaire  liée  à' 
celle  du  moyen  mouvement,  et  dépendante  de  la  même 
cause.  La  comparaison  des  observations  anciennes  avec 
les  modernes ,  mçt  ce  résultat  hors  de  doute  ;  mais  c'est 
À  la  théorie  de  l'attraction  que  sa  découverte  est  due« 
Cette  Inégalité  est  égale  à  celle  du  moyen  mouvement 
multiplié  par  le  coefficient — 3,ooo52  (*). 

Si  de  la  longitude  moyenne  de  la  lUne  on  retranche 
la  longitude  moyenne  du  périgée  lunaire,  on  aura  l'ano- 
malie moyenne  de  la  lune.  Cette  anomalie  est  donc  assu- 
jétie  à  une  équation  séculaire  égale  à  la  différence  des 
deux  précédentes ,  c'est-à-dire  à  celle  du  moyen  mouve^- 
ment  multiplié  par  i  -|-  3,ooo52,  ou  par+47O0^^^- 

(*)  lleprésentons  par  «r  la  longitude  moyeane  du  périgée  lunaire  an 
commenceuient  de  1801  ,  par  /a  son  moyen  mouvement  séculaire  à 
cette  époque  ,  et  par  -4-  K  l'équation  séculaire  de  la  ion^itvde  moyenne 
dont  nous  avons  donné  l'expression  dans  la  page  précédente.  Après  uu 
nombre  n  de  siècles ,  la  longitude  moyenne  du  périgée  lunaire  sera 

13  -^  nfà  —  3,ooo52 .  K. 

n  devient  négatif  [:our  les  siècles  antérieurs  au  i8«. 
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4o.  Le  mouvement  des  nœuds  est  aussi  assujétl  à  une 
inégalité  semblable,  et  de  même  signe  que  celle  du  péri- 
gée; elle  est  égale  à  celle  du  moyen  mouvement  multiplié 
par  —  0,735452  (*)  ;  comme  le  mouvement  des  nœuds 
est  rétrograde,  on  voit  que  cette  correction  tend  à  augmen- 
ter leurs  longitudes  pour  les  siècles  postérieurs  à  celui 
que  l'on  a  pris  pour  origine.  Tous  ces  résultats  sont  con- 
firmés par  les  observations. 

4i.  On  voit,  par  ces  rapprochemens  qu*en  vertu  des 
équations  séculaires  ,  le  mouvement  du  périgée  et  le 
mouvement  des  nœuds  de  Porbe  lunaire  se  ralentissent 
tandis  que  celui  de  la  lune  s'accélère.  De  plus ,  ces  inéga--^ 
lités  sont  liées  entre  elles  par  des  rapports  très-simples  , 
puisqu'elles  sont  représentées  parles  nombres  i  ; — 3,ooo52  ; 
—  0,735452. 

42.  La  révolution  anomalistique  dépendant,  à-la-fois  du 
mouvement  de  la  lune  et  de  celui  du  périgée ,  est  également 
modifiée  par  l'équation  séculaire.  Il  en  est  de  même  de 
toutes  les  quantités  qui  dépendent  de  la  longitude  moyenne, 
du  périgée  ou  des  nœuds. 

43.  La  même  analyse  qui  a  dévoilé  ces  grands  phéno- 
mènes a  fait  voir  que  la  distance  de  la  lune  à  la  terre  « 
l'excentricité  et  l'inclinaison  de  son  orbite,  sont  pareille- 
ment assujéties  à  des  équations  séculaires  liées  à  celles  du 
moyen  mouvement.  Mais  leur  effet  jusqu'à  présent  a  été 

•p— i— 1^— — M— ^— ^i^^^— — .— ^— ■— — —  ■     ■    ■'■ 

{*^  Soit  A  la  lon^ituje  moyenne  du  nœud  î^cendant  de  la  lune  au 
!«».  janvier  1801  àniiouit,  ►  son  mouvement  moyen  et  séculaire  à  cette 
époque  -j  enfin  -}-  K  Tcquation  séculaii-e  de  la  longitude  moyenne.  Après 
un  nombre  n  de  siècles,  Ja  longitude  moyenne  du  nœud  sera 

iV—/jr -h  0,735452. /T.  ^  ^ 

Il  faut  faire  n  négatif  pour  les  siècles  postérieurs  au  1 8^ 
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très-peu  sensible.  Cependant ,  par  la  suite  des  siècles  ,  il 
deviendra  nécessaire  d^y  avoir  ëgard.  {j'eipression  du  grand 
axe  de  Torbîte  ne  renferme  aucune  inégalité  de  ce  genre; 
c'est  encore  un  résultat  de  la  théorie; 

Cest  M.  Laplace  qui  a  dévoilé  tous  ces  rapports  3  il  j 
a  été  conduit  par  la  connaissance  de  la  cause  qui  produit 
l'équation  séculaire  du  moyen  mouvement,  cause  que 
nous  expliquerons  plus  loin.  11  est  rare  qu'une  grande 
découverte  n'ait  pas  des  applications  importantes  et  muU 
tipliées. 


PltTStQVE^  Hyt^ 


CHAPITRE    TIII. 

Inégalités  périodiques  du  mouç^ement  lunaire: 
Moyens  qu'on  a  employés  pour  les  recon-* 
naître  par  l'observation. 

44*  Toutes  les  inégalité  que  Ton  a  reconnues  jusqu'à^ 
présent  clans  les  mouvemens  célestes,  ont  une  étendue  li- 
mitée,  et  sont  sujètes  à  des  périodes  plus  ou  moins  lon- 
gues ;  mais  quelques-unes  d^entre  elles  n'achèveront  le 
cercle  de  leur  valeur,  qu'après  un  grand  nombre  de  siècles  ; 
et  leurs  accroissemens  peuvent  être  ,  pendant  longtems  ^ 
regardés  comme  uniformes  :  ce  sont  celles  que  nous  avons 
appelées  inégalités  séculaires.  Oh  a  réservé  le  nom  de 
fériodiques  ,  pour  celles  qui  reprennent  successivement  les 
mêmes  valeurs  après  des  intervalles  de  tems  assez  petits 
pour  qu'on  ait  pu  observer  fréquemment  leurs  retours, 
et  déterminer  leurs  lois.  jNous  avons  déjà  fait  plusieurs 
fois  cette  distinction. 

45.  On  apperçoit  bientôt  PefPet  de  c^%  inégalités  dans  le 
mouvement  de  la  lune,  quand  on  compare  ^^&  positions 
réelles,  données  par  les  observations,  avec  celles  qu'elle 
devrait  prendre  en  vertu  de  son  mouvement  elliptique; 
car,  si  Ton  calcule  d'avance  sa  longitude ,  sa  latitude 
ou  son  diamètre  apparent  dans  cette  hypothèse ,  même 
en  ayant  égard  aux  mouvemens  du  périgée  et  des  nœuds, 
on  trouve  encore  des  écarts  considérables ,  qu'un  petit 
uombre  de  jours  suffit  pour  faire  appercevoir,  et  qui 
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même  n^avaîent  pdS  échappé    aux  anciens  astronomes  f 
malgré  J'impc^rfiection  de  leurs  instrumens. 

Ces  écaits  ne  sont  pas  toujours  les  mêmes  ;  ils  varient 
d'une  manière  périodique ,  et  se  reproduisent  successive- 
ment dans  le  même. ordre.,  aprèsidès  intervalles  de  tems 
réglés.  Des  observateurs  attentifs  en  ont  suivi  et  déterminé 
les  phases  ;  la  théorie  en  les  expliquant  les  a  confirmées  ;• 
et  on  les  a  jointes  aux  tables,  comme  autant  dé  correcf-*' 
tiens  à  faire  au  mouvement  elliptique. 

46.  C'est  à  quoi  on  aurait  pu  difficilement  réussir,-  si 
toutes  ces  inégalités  avaient  eu  des  périodes  peu  différentes 
les  unes'  des  autres;  car  elles  se  seraient  alors  confondues 
ensemble^  de  manière  qu'il  eût  été  très^difficile,  peut- 
être  même  impossible ,  de  les  démêler  par  lé  seul  secours 
de    l'observation.  Heureusement  il   arrive    que   les  unes 
sont  de  courte  durée ,   et  se   reproduisent  plusieurs  fois, 
dans   l'année ,    tandis  que  d'autres  croissent  et  décrois-^ 
sent  pendant  des  années  entières.   Il  en  est  qui  oat.des 
valeurs  moyennes  considérables  ,   tandis  que  d'autres  en 
ont  d'assez  faibles;   enfin,  les  unes  sont  souvent  à  leur 
plus  petite  valeur,  lorsque  les  autres  se  trouvent  à    leur 
plus  haut  degré  d'accroissement,  de  sorle  qu'en  choisis- 
sant adroitement  les  circonstances,   on  peut  saisir  l'ins- 
tant où   chaque  inégalité  est  la  plus^sensible ,  tandis  que  • 
les  autres  sont  moindres  ;  et  l'on  parvient  ainsi  à  les  déga- 
ger les  unes  des   autres ,    en    commençant   par  les  plus 
fortes  ,   qui ,  étant  par-là  même  les  plus  sensibles  ,  doivent 
être  les  premières  observées. 

47.  Alors,  il  n'est  pas  difficile  de  s'appcrcevoir  que 
toutes  ces  inégalités  ont  des  rapports  marqués  avec  les  po- 
sitions respectives  du  soleil  et  de  la  lune  par  rapport  à  la 
terre  ,  ou  par  rapport  au  périgée  et  aux  nœuds  de  leurs 
orbites,  Elles  reprennent  les  mêmes  valeurs  lorsque  ces 
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positions  redeviennent  exactement  les  mêmes,  et  repas^ 
sent  ensuite  par  les  mêmes  périodes  d'accroissement  et 
de  diminution  :  or,  ces  positions  sont  elles-mêmes  déter- 
'  minées  par  des  angles  connus ,  et  dont  les  variations 
peuvent  être  sans  cesse  observées  ou  calculées.  £n  com« 
parant  la  marche  de  ces  variations  avec  celles  des  diverses 
inégalités ,  pendant  de  longs  intervalles ,  on  parvient  enfin 
à  découvrir  celles  qui  se  correspondent.  On  connaît  ainsi 
les  angles  d'où  dépend  chaque  inégalité ,  et  d'après  les 
variations  que  les  angles  éprouvent ,  on  peut  suivre  et 
prévoir  les  changcmens  que  cette  inégalité  subit. 

48.  Pour  représenter  d'une  manière  commode  les  lois 
de  ces  changemens  ;  on  a  cherché  des  quantités  qui  eussent 
aussi  la  propriété  de  croître  et  de  décroître  d'une  ma- 
nière périodique  ,  et  qui  fussent  liées  par  des  rapports 
très-simples  avec  les  angles  observés.  C'était  en  effet  une 
hypothèse  très-naturelle  que  de  comparer  à  ces  fonctions 
la  marche  des  inégalités  périodiques.  Les  sinus  des  an- 
gles sont  très-propres  à  remplir  cet  objet ,  comme  on  l'a 
vu  dans  la  théorie  du  soleil  ;  c'est  pourquoi  on  les  a  fait 
servir  h  cet  usage  (*). 


(^  Fourre  préseoter  ainsi  empiriquement  une  inégalité ,  quand  on  a 
détenniné  par  TobserTation  les  angles  dont  elle  dépend ,  on  cherche  les 
valeurs  de  ces  angles  ,  pour  lesquelles  elle  est  la  plus  petite  ou  la  plus 
grande.  On  conclut  de  ces  remarques  le  sinus  qui  est  propre  à  la  repré- 
senter  ,  et  auquel  on  la  suppose  proportionnelle.  Cette  hypothèse 
donne  des  terme  de  la  forme  k  sin  E  ^  dans  lesquels  £  est  l'angle 
ou  l'argument  de  Vinégalité  ,  et  A:  un  nombre  constant  que  Ton 
noDune  coefficient  ,  et  par  lequel  il  £iut  multipUer  sin  E  pour 
aToir  la  valeur  absolue  de  Tinégalité  correspondante  à  Fangle  E^ 
On  suppose ,  selon  Vusage  ordinaire ,  que  les  sinus  dont  on  £ut^  usage 
sont  pris  dans  un  cercle  dont  le  rayon  est  égal  à  Tunité  y  et  conune 
la  plus  grande  valeur  que  puisse  prendrt  UB  sinus  ait  d'étra  égal  an 
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ment  pour  un  lenjs  donné,  et  cela  est  toujours  facile  ,  puis- 
que l'on  connaît  les  angles  dont  cet  argument  se  compose. 
La  théorie  de  l'attraction  a  confirmé  ces  résultats  en 
montrant  qu'en  effet  les  inégalités  des  mouvemens  cé- 
lestes pouvaient  se  développer  de  cette-  manière.  Elle  a 
de  plus  déterminé  la  forme  des  termes  qui  let  expriment) 
alors  les  observateurs  n'ont  eu  qu'à  introduire  dans  ces 
formules  générales  les  données  nuniériques  qui 
1rs  particulariser  :  la  mardie  était  la  i 


i  devaient 


Ibéo 


e  du  soleil. 


So.  En  réunissant  ces  deux  sortes  de  données ,  la  forme 
des  inégalités  déduites  de  la  théorie  ,  et  leurs  valeurs 
numériques  tirées  de  l'oLservatioa,  on  conçoit  qu'il  doit 
être  possible  de  calculer  d'avance  le  lieu  vrai  da  la  lune, 
pour  un  instant  quelconque. 

En  effet,  cet  instant  étant  connu,  on  cliei'chera  d'abord 
le  lieu  du  noeud  et  l'inclinaison  de  l'orbite. 


ci'cle,  la  pliu  gtapile  valeur  dç  lia  E  sera  de  Ueicnir  égale 
lion  kùa  E  SB  tédiiira  à  k  :  c'est  la  pliu  grâtid;  laleur 
:  ;  dliDS  tout  autre  cas ,  sa  E  Kera  moindre  que  Je  royon , 
19  de  l'unitf.  11  leja  donc  exprinii  ^r  une  fraction 
la  rauiudre  que  k. 


F 


PHYSIQUE.  383 

On  calculera  ensuite  Texpression  de  la  longitude  de  la 
lune  pour  la  même  époque  ,  en  employant  toutes  les  iné- 
galités reconnues  par  la  théorie  et  l'observation.  On  aura 
ainsi  le  vrai  lieu  de  la  lune,  projeté  sur  l'écliptique,  et 
d'après  la  connaissance  que  l'on  a  de  Tinclinaison  de 
Porbite  et  de  la  position  du  nœud ,  on  peut  calculer  U 
direction  vraie  du  rayon  vecteur  dans  Torbite  ;  après  quoi 
la  parallaxe  donnera  la  longueur  du  rayon  vecteur  ou  la 
distance ,  et  Ton  connaîtra  par  ces  résultats  la  position 
réelle  de  la  lune  sur  son  orbite   et  dans  Tespace. 

Si  Ton  effectue  les  mêmes  calculs  pour  un  grand  nombre 
d'instans  très-rapprochés  les  uns  des  autres ,  on  peut  » 
d'après  cette  réunion  de  résultats ,  pridire  le  lieu  de  la 
lune  pour  tous  les  instans  ;  et ,  en  les  réduisant  en  tables 
faciles  à  consulter,  on  aura  des  tables  de  la  lune. 

Ces  tables  étant  fondées  sur  la  théorie ,  quant  à  la 
forme  et  au  nombre  des  inégalités  qu'elles  comprennent , 
leur  exactitude  ne  dépendra  plus  que  de  celle  des  don- 
nées numériques  qu'on  y  aura  introduites,  et  par  con* 
séquent  de  la  précision  des  observations  qui  auront  servi  à 
les  déterminer.  Les  tables  de  M.  Burg  ,  que  le  Bureau 
d^  longitudes  a  publiées,  s'appuyant  sur  les  recherches 
approfondies  de  M.  Laplace ,  et  sur  un  nombre  immense 
d'observations  de  Paris  et  de  Grenwich ,  combinées  avec 
beaucoup  d'adresse  par  la  méthode  des  équations  de  condi- 
tion,  réunissent  au  plus  haut  degré  tous  les  avantages 
qui  peuvent  en  rendre  le  succès  durable  :  aussi  sont-elles 
aujourd'hui  entre  les  mains  de  tous  les  observateurs  ;  et 
l'expérience  ne  fait  que  confirmer  leur  exactitude. 

5i.  Sans  doute  il  serait  bien  intéressant  d'étudier  les 
moyens  admirables  par  lesquels  on  est  enfin  parvenu  à 
déduire  du  seul  principe  de  l'attraction  universelle  toutes 
les  inégalités  du  mouvement  lunaire ,  si  nombreuses  |  si 
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bisarres ,  si  compliquées.  Mais  comme  je  ne  puis  pas 
exposer  ici  Panalyse  profonde  qui  sert  à  découvrir  ces 
rapports ,  je  vais  du  moins  indiquer  \a^  méthode  ,  en 
quelque  sorte  ,  expérimentale  ^  que  Ton  a  d'abord  em- 
ployée pour  découvrir  Fexistence  de  la  plupart  d'entre 
elles  j  et  en  détenhiner  à-peu -près  la  valeur.  Je  le  ferai 
d'autant  plus  volontiers  y  que  cette  méthode  est  très-propre 
à  faire  concevoir  la  loi  des  diverses  inégalités ,  et  qu'elle  est 
encore  d'un  grand  secours  pour  découvrir  les  angles  d7nt 
elles  dépendent.  Mais  pour  ne  pas  arrêter  les  commen** 
çans,  j'ai  rassemblé  ces  considérations  dans  les  trois  cha* 
pitres  suivans,  qu'ils  peuvent  passer  à  la  première  lecture, 
parce  qu'ils  ne  sont  pas  exempts  de  quelques  difficultés. 


^ 
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CHAPITRE    IX. 

Dies   Inégalités  périodiques    qui  affectent  la 

longitude  de  la  Lune. 

5'2.  Les  în^galité^  përîodîqties  dn  môuvcnn^nt  lunairt 
lont  de  trois  sortes ,  qui  se  rapportent  aux  trois  coordokt^ 
nées  par  lesquelles  on  détermine  la  position  de  la  lune 
dans  son  orbite.,  hts  unts  affectent  la  longitude  de  cet 
astr« ,  d^autres  sa  latitude ,  d'autres  son  rtyon  vecteur* 
Nous  les  considérerons  successivement. 

Les  inégalités  qni  affîectent  la  longitude  elliptique  d^ 
la  lune,  augmentent  ou  diminuent  Téquation  du  centre. 
Leur  efict  devient  sensible  ,  parce  que  la  lune  s'éloigne 
de  son  lieu  moyen ,  tantôt  pWs  >  tantôt  moins ,  qu'elle 
ne  devrait  faire  d'après  les  seules  lois  du  mouvement 
elliptique. 

53.  La  plus  considérable*  de  ces  Inégalités ,  et  celle 
que  l'on  a  reconnue  la  premîèce,  se.  aqmme  Vévectioiu 
ÊUe  fut  découverte  par  Ptolémée.  Son  effet  général  et 
cotistant  est  de  diminuer  l'équation  du  ceintre  dans  les 
sysîgies  ,  et  de  l'augmente?  dans  les  quadratures.  Si  cette 
diminution  et  cet  accroissement  étaient  toujours  les 
œénies ,  Tévection  ne  dépendrait  que  de  la  distance  angu-« 
laire  de  la  lune  au  sqlell;  mais  sa  valeur  absolue  varie 
aussi  avec,  la  distance  de  la  lune  au  périgée  de  son  orbite. 
Après  de  longues  suites  d'essais  et  d'observatiom  ,  on  est 
2.  a5 


»    • 
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parvenu  à  représenter  très-exactement  cej.le  inégalité ,  en 
la  supposant  proportionnelle  au  sinus  du  double  de  la  dis- 
tance angulaire  de  la  lune  au  soleil ,  moins  ranomalie 
moyenne  de  la  lune.  Le  coefficient  de  cette  proportion- 
nalité est  i%49oÇ*  L21  période  de  Tévection  est  de  . 
3ii,8ii939  (*). 


(*)  En  désignant  la  longitude  moyenne  de  la  lune  par  le  signe  C  y 
celle  du  soleil  par  0 ,  ranomalie  moyenne  de  la  lune  par  ^  ,  l'^Tec* 
lion  a  pour  expression  4-  1 0,4906  *"»  {^(C  — 0)  "*  -4  >.Cc«t  son» 
cette  ibrme  qu'elle  s?appli^e  à  la  longitude  moyenne  avec  son  aigne* 

D'après  cela ,  il  çst  très-£ïcile  de  suivre  les  TSiiations  sncceatiyct  d* 
cette  inégalité^  car  il  n^y  a  qu^à  considérer  les  divei-se^  Taleurt  que 
peut  prendre  son  argument.  Si  Ton  veut ,  ])ar  cxen^])le,  connaître  Ict 
cas  où  elle  atteint  son  maximum^  il  n'y  a  qu^à  chercher  les  cas  dans 
lesquels  Fansle  |îi(C  —  0)  —  ^î  devient  égal  à  ioo<>oa  &Soo*% 
car  alors  le  sinus  de  cet  angle  étant  égal  à  Punité  prise  en  {i^a^ott 
£0  moins,  Tëvection  deviendra  ^  i%49o6.  I^ première  valeur  arrîvfra, 
par  exemple ,  dans  la  quadrature ,  lorsqu'en  même  tems  ranomalie 
nioj'enne  sera  égale  à  loo^j  car  on  aura  alors  2  (  C  "-0)  =^00"^ 
cl3(C  —  0)  —  ^-frr  200°  - —  100°  =  loo".  Au  contraire  ,  Tévec- 
tion  disparaîtra ,  lorsque  l'argument  sera  nul  ou  égal  à  200°  ,  ce  qui 
arrivera  par  exemple ,  dans  les  sysigies  ,  lorsque  la  lune  y  sera  périgée 
ou  apogée,  parce  que  la  distance  de  la  lune  au  soleil  est  alors  ^bIk 
à  0° ,  ou  à  aoo® ,  et  qu'il  en  sera  de  même  de  Tanomalie  moyenne. 
Mais  par  Icis  diverses  combinaisons  des  doux  angles  qui  forment  l'ar- 
gument de  l'éTfiction  ,  les  plus  gr  indes  et  les  plus  petites  \aleii|« 
arriveront  encore ,  selon  I^  valeurs  de  cet  argument ,  dans  plufiems 
autres  points  de  l'orbite.  £d  général ,  dans  les  conjonctions ,  réyeo- 
tion  aura  un  signe  contraire  à  Téquation  du  centre  j-  car  alors  le  pre- 
mier terme  2  (  (C  —  0  )  étant  nul ,  l'argument  se  réduit  à  :  —  ano- 
malio  moyenne  C  9  ce  qui  donnera  un  sinus  négatif  ^  si  ranomalie  est 
moîîïdre  que  200<*,  et  un  sinus  positif,  si  elle  est  plus  grande  :niais 
d.'jTis  le  premier  cas ,  l'équation  du  centre  est  soustractive  à  la  longituda 
moyenne  j  dans  le  second  elle  est  fOuslraciiTe.  £lle  sera  dono  tonjoint 
^e  signe  contraire  à  l'évection.  ■ 
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54*  dn  obâerve  encore ,  dans  le  niouvement  ivnvtii|«  • 
une  grande  inégalité  qui  dispavait  dans  les  sysigies  et  danf 
les  quadratures,  et  qui  atteint  sa  plus  grande  valeur  lorjh* 
que  la  lune  est  dans  les  octai;is.  Cette  inégalité  dépend 
donc  de  la  distance  angulaire  de  la  lune  au  soleil,  et 
conzme  clic  parcourt  toute  sa  période  pendant  que  cette 


Il  en  sera  4ç  même  des  oppotitioxuî ,  comme  on  peut  $''en  aisure^ 
iacilement  ^e  U  même  manière  ;  d'holà  Ton  voit  qu'en  gâiéral  daof 
Iç^i  syii^ies  ^  révection.  eçt  foiistractive  de  réquation  da  centre*  Ai) 
couu'uirf ,  elle  lui  devient  additive  du»  lee  qiiadratui'es.  Ai|ni  les  pre- 
miers observateurs  qui  ne  déterminaient  les  élémens  de  la  théorie 
lunaire  qu\iu  moyen  des  éclipses ,  et  dans  la  seule  vue  de  pnidire 
ce  phéuonicne ,  trouvaient-ils  réquatîon  du  centre  trop  petite  de  tout* 
la  quantité  de  Févcction ,  dans  les  sysigies* 

On  peut  aisément  cnTculer  la  période  de  l'évection  diaprés  les  Taria- 
ttons  de  Pangle  donc  eUc  drpend  j  il  suffît  de  calculer  les  changemens 
que  cet  angle  éprouve^dans  un  teros  doôrié ,  et  d'en  conclure  par  uno 
simple  proportion  le  nombre  de  jours  nécessaires  pour  qu  il  Tarie  de 
4oo*». 

Le  mouvement  synodique  de  la  Inné  en  un  siècle, est  49^74 i**>^oB88. 
En  le  muUipliaut  par  a  on  aura  <)8ç>48a**t48i776  :  c'est  le  double  de 
la  distance  de  la  lune  au  soleil  après  loo  années  juliennes.  Si  Ton 
en  retranche  le  mouvement  anomaUstîque'  de  la  luné  dans  le  même 
intervalle  ou  53o'22o^933!lO,  la  4»fféM^Ç9.  459*61  «,548666  sera  1» 
Talenr  de  Tar^ment  de  Tévcciion  après  lOO  années  julienne»,  ^oSl- 
IV»  v<Âi  que  cet  arginnent  crott  de  4<'^  ^^^^'  ^  nottàmtr^  jetn 
csprtmé  p9*  • 

c^ebt  la  période  de  révection  ;  apfès  cet  intervalle  elle  reprend  suc- 
cM^vement  les  woèmèê  ^enrt*        

Oa  voit  %u$sïL  par  cet  «xemplç ,  qu^içn  ptiettant,  au  lieu  d^  «nglçp'y 
leurs  Taleun  caknl^  cQinçac  nsm  ^fpof»  4«.lf  ^^ rJ^^^PF^^» 


^ 
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dista»>^<=  augmente  de  loo"^,  on  en  a  conclu  qu'elle  est 
proportionnelle  au  sinus  du  double  de  cette  distance  angu- 
laire. Sa  plus  grande  valeur  est  de  o®,66io.  On  la  nomme 
Variation;  sa  durée  est  d'une  demi-révolution  synodique; 
elle  a  été  découverte  par  Tycbo-Brahé  ,  astronome  cé- 
lébrer et  maître  de  Kepler  (*). 


t>eut  être  mis  soqs  la  forme  d'une  quantité  proportionnelle  an  tenn.^ 
car  A  Ton  nomme  t  le  nombre  de  jours  écoulés  depuis  une  époque 
oonvenue,  qui  sera  ,  par  exemple,  celle  où réTection  est  nuUe ,  l'angle 
a  dist.  C  0  —  anora.  moj»  C  deviendra 

*  «.400* 


et  réyecUoa  pourra  être  représentée  par  un  terme  de  la  fona». 


{400**  f .      ) 


OU  shiipîcraent  par  i«,49o6  .  sin  mt  en  faisant 

400*» 


771   .   = 


(  '^  )  LVxpression  de  cette  inégalité  est 

4-  00,6610  sin  2  (  (C  —  ©  )• 

il  est  visible ,  en  effet ,  que  cette  formule  remplit  lés  conditions  indiquées 
]>»'  robsfrvation  ;  car  elle  est  nulle  quand  la  distance  angulaire  d» 
la  iuTi*>  au  soleil  est  nulle  ^  elle  atteint  son  maximum ,  quand  cette 
dis'Mnee  «"st  é^ale  à  5p»  ,  et  redevient  nulle  dans  les  quadratures 
oi\  la  dislance  est  és;ale  à  ioo<^.  La  distance  aDo;vlaire  de  la  lune  au 
soleil  dï'pend  de    son  mouvement  sjuodique  ^   elle  varie   en  un  jour 

àe  •  -      ,»»  r/TT"  '  et  le  double  de  cette  distance  devient 


îi9, 53o588                                                                  29, 53o588 
L^argument  de  la  variation  éinnt  proportionnel  à  cette  quantité,  le 
tétiw  néoessaire,   paar  quUt  augmente  d«  4^0*}  M^**  •  •  • 


55.  Enfin  f  le  mouvenkent  angulaire  de  la  lune  s^at- 
eëlère  annuellement  quand  le  soleil  l'ëloigne  de  la  terre  ^ 
et  se  rallentît  quand  cet.  astre  s^aj^proche,  d'où  résulte  une 
troisième  inégalité  connues&ous  le  nom  i^i^uaticM  ennuelU, 
Sa  période  est  une  année  solaire  anomalisUque.  On  s'ap-» 
perçoit  de  son  existence  en  calculant  plusieurs  lieux  dé 
la  lune  pour  diverses  saisons  de  Tannée ,  et  les  com-^ 
parentaux  observations;  car,  quoiqu'on  emploie  dans  le 
c^alcul  Tévection  et  la  variation,  pour  corriger  le  mouve^ 
ment  «elliptique ,  les  résultats  s'écartent  de  la  vérité  ,  d'unt 
manière  fort  sensible  ;  et  ces  écarts  suivent,  dans  leur  éten<* 
due  et  leur  signe,  des  périodes  régulières.  Le  mouvement 
observé  est  plus  knt  que  le  m^iuvement  moyen  dans  les  six 
mois  que  le  soleil  emploie  pour  aller  du  périgée  à  l'apogée  : 
c'est  le  contraire  dans  les  six  autres  mois.  Par  exemple  f 
si  la  première  observation  qui  sert  d'origine ,  est  faite  dans 
le  mois  de  janvier^  vers  le  tems  où  Le  soleil  vient  de 
passer  au  périgée ,  et  qu'on  veu'Ue  ensuite  calculer  le  liea 
de  la  lune  pour  un  jour  du  mois  de  mars  ,  d'après  le  tems 
écoulé  entre  ces  deux  époques ,  on  trouve  l'acc^oissefnent 
de  sa  longitude  moins  grand,  suivant  l'observation,  que  le- 
calcul  ne  Findique ,  en  partant  de  la  valeur  du  moyen 

—  =  i4i  9765294*  La  période  de  la  Tariation   lunaire  est 


a 

donc  égale  à  une  demi-révolution  sjnodiqne  )  et  Ton  voit  qu'elle  dif- 
fère beaucoup  de  celle  de  réveetion ,  qui  dépend  en  même  tems  de 
la  révolution  synodique  et  de  la  révolution  anomalistlque. 

On  voit  aussi  que  cette  seconde  inégalité  peut  être  n^iise  sous  la 

4oo<> 

-forme  00,6610  sin r>,.  i,^^'  *.  ou  simplement  o®,66io  .  un  .  m£ , 

29i,55o5oo  "^ 

m  étant  le  mouvement  s^nodique  pour  un  jour,  e|  C  le  tcmijécoulé 

depuis  l'époque  où  la  variation  est  nulle. 
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lâôuvêttfêtit.  lik  différence  augmente  ]us(j[a'à  ce  que  le 
soleil  ait  atteint  sa  moyenne  distance;  alors  elle  diminué 
peu-à-peu,  et  devient  nulle  quand  le  soleil  est  à  Tàpo^ 
^e  de  «on  orbite.  A  cet  instant,  les  obsenrations  et  le 
calcul  s'accordent.  De  là  jtisqu^ati  retour  du  soleil  ail  pé* 
xigée ,  les  mêmes  erreurs  se  reproduisent  dans  un  ordfi 
inverse,  cVst-à-dire  que  les  arcs  parcourus  par  la  lune  de- 
puis Tapogëe,  sont  plus  grands  que  ne  Pindique  le  caU 
Tul  établi  sur  la  valeur  du  moyen  mouvement  :  là  dif- 
férence augmente  ainsi  jusqu'à  ce  que  le  soleil  ait  attekit 
sa  Aïoyenne  distance  ;  Terreur  diminue  depuis  cette  épo- 
que jusqu'au  périgée,  où  elle  est  nulle  de  nouveau.  Ces 
écarts  réglés  et  périodiques  indiquent  évidemment  Fexîs- 
lence  d'une  inégalité  qui  dépend  de  la  distance  du  soleil 
eu  périgée  de  son  orbite ,  ou  de  son  anomalie  moyenne. 
Tel  est  en  effet  l'argument  de  VéçuatroH  ànnveUe,  Elle 
est  exactement  de  même  forme  que  Téquation  du  centré 
du  soleil;  mais  elle  a  toujours  un  signe  contraire.  Il  est 
visible  que  sa  période  est  une  année  solaire  anomalis- 
tique  (*). 

5G.  On  suppléerait  à  cette  inégalité,  et  on  pourrait 
même  la  supprimer  entièrement  dans  la  ihcorle  de  la 
lune  ,  si  l'on    modifiait    en  conséquence    Téquation    di^ 


(*)  Fa  plus  f^rande  valeur  de  celle  inégalité  est  00,2074  i  aon  exprrs- 
tion  générale  est  —  0^,2074  •  t'in  anomalie  moy.  0.  C'est  ainsi  qu'on 
]a  trouve  dans  les  ubles ,  où  elle  s'applique  à  la  lonqiiude  moyenne 
de  la  lune  avec  son  signe.  On  a  tu  que  Téquation  du  centre  du  so- 
leil est  -f-  a®,  13777  ^^^  anom.  moy.  0.  En  prenant  lo  côtfliciiMit  des 
nouvelles  tables  de  M.  Dclarabre  ,  elle  est  donc,  au  si^ne  près  ,  exac- 
tement semblable  pour  la  Ibrnie  à  Véqualion  annuelle  de  la  longi- 
tude de  la  lune.  Dans  tout  ceci  nous  supposons  toujours  les  aaamalÎM 
comptées  du  périgée. 
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tems ,  ce  qui  reviendrait  à  calculer  le  liea  it  cet  astre 
pour  une  époque  un  peu  différente  de  la  véritable  j  et 
plus  ou  moins  avancée  selon  les  positions  du  soleil  dans 
son  orbite.  £n  effet ,  par  suite  de  cette  altération,  on 
pourrait  combiner  l'erreur  du  tems  de  manière  à  cbm-> 
penser  la  variation  de  la  vitesse.  Si  Ton  calculait,  par 
exemple ,  le  lieu  de  la  lune  pour  le  21  mars ,  lorsque  sott 
mouvement  vrai  est  plus  lent  que  son  mouvement  moyen  ^ 
et  que  le  tems  moyen  correspondant  a  cette  époque  j 
fût  aussi  plus  petit  que  le  véritable ,  de  toute  la  quantité 
correspondante  à  cette  diminution  de  vitesse ,  il  est  évî« 
dent  qu^en  calculant  d'après  ce  tems  fictif,  on  trouverai! 
la  lune  dans  sa  position  véritable.  Aussi  Tycbo-Brahé,  qui 
découvrît  la  variation  annuelle,  la  préseii^ta  sous  cette 
forme,  en  employant,  pour  calculer  les  lieui  de  la  lunei 
une  équation  du  tems  différente  de  la  véritable;  en  quoi 
il  fut  suivi  depuis  par  plusieurs  observateurs  ;  mais  mainH» 
tenant  qu'on  connaît  la  véritable  loi  de  l'équation  dn-^ 
nuelle ,  on  a  abandonné  cette  manière  imparfaite  elcoiù^> 
pliquée  d'en  faire  usage ,  et  on  l'introduit  immédiate^* 
ment  dans  la  théorie  de  la  lune,  sous  la  forme  que  nous 
avons  indiquée.  La  théorie  de  l'attraction  explique  bieA 
simplement  le  phénomène  de  l'équation  annuelle.  Le  soleil 
en  s'approchant  de  la  terre,  se  rapproche  aussi  de  la  lune  | 
et  l'attraction  qu'il  exerce  sur  elle  augmente  d'intensité. 
Cette  attraction  opposée  à  la  pe5anteur  terrestre  ,  éloigne 
la  lune  de  la  terre  ,  la  soulève  pour  ainsi  dire,  et  dilate 
l'orbe  qu'elle  décrit.  Alors,  sa  vitesse  et  son  mouvement 
angulaire  diminuent  :  c'est  le  contraire  -quand  le  soleil 
s'élni^t.r  vers  l'apogée.  La  pesanteur  terrestre  dcvenantU 
phi<;  lurte,  resserre  Torbîte  de  la  lune  et  accélère  son 
monvrrnent.  L'équation  annuelle  de  la  lune  est  donc  une 
conséquence  de  l'excentricité  de  l'orbe  terrestre  ,  qui  fait 
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du  soleil  à  la  terre. 

:■  doit  donc  iiiiliier  i 
E.  En  effet,  c'est  juste 
laires  de   l'exceniriiit 


emenL  ainsi  que   les 
de  Torbe   terrestre 


loyen 


;£;alit 


es   don) 
1  Végua 


'fincnt. 


^ndanl  de  courts  ii 


d'être  les 


(-«ûnnW/e,  sont  les  pltw 
a  longitude  clli|ilique  de 
lies,  mai.  elles  sont  loin 
:  profondes  de  ranalyse^ 
'S  d'observaliuns  ,  en  ont 
qui,  par  leur  coiiiplica* 
tion  et  leur  petitesse,  seraient  restées  toujours  insensibles 
aux  observateurs.  Ces  petites  inégalités  doivent  donc  ?tre 
considérées  comme  autant  de  corrections  à  faire  aux  truis 
inégalités  précédenles,  de  même  que  celles-ci  servent  de 
correctionF:  au  mouvement  elliptique  ;  ou  plutôt  on  les 
doit  appliquer  toutes  ensemble  à  la  longitude  moyenne. 
Ces  diverses  inégalités  se  trouvent  toutes  calculées  dans  les 
tables. 

Mais  parmi  les  diverses  inégalités  de  la  longitude  de  la 
lune  ,  que  la  ihéorie  a  fait  connaître  ,  il  en  est  une  qu«  je 
ne  dois  pas  omettre.  Non-seulement  sa  connaissance  est 
très-importante  pour  la  formation  des  tables  de  la  lune, 
mais  sa  découverte  qui  est  moderne,  offre  un  exemple 
frappant  de  la  manit-rc  dont  les  inégalités  se  di'veloppent , 
et  montre  en  mi^me  lems  l'usage  que  l'on  doit  faire  et 
qu'on  fait  des  observations  pour  rectifier  le  moyen  mou- 
vement par  lies  corrections  successives.  Voici ,  l'n  peu  de 
inots,  le  détail  de  celle  découverte  ,  qui  s  porti'  la  con- 
naissance des  motivemens  de  lit  lune  ,  au  di'rnii'r  de^re  de 
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àt  r Astronomie  de  Lalaridé,  supposent  un  mouvemenl 
séculaire  tropique  égal  à  53474^^90962190.  L'époque  de 
X7S0,  c'est-à-dire  I  la  longitude  moyenne  de  la  lune^ 
le  3i  décembre  1749  à  midi  moyen,  est,  suivant  ces  ta-^ 
blea,  égale  à  209®,:»o829.  Avec  ces  données,  on  peut  cal- 
culer toute  autre  époque  antérieoi'&  ou  postérieure  à  1750, 
It  suffit  d'ajouter  ou  d'ôter  le  moyen  n^vvenieut  de  I9 
lune  dans  Fintervalle. 

Par  exemple  ,  pour  avoir  Tépoque  de  1756 1  on  prendra 
répoque  de   1760,  qui  est ao9^,2o8a* 

.    On  y  joindra  le  mouvement  pour  éx  ■ 

années  communes,  en  rejetant  le^  circon* 

férences  entières,  ce  sera 64%5€j>oS 

Plus,  le  mouvem^t  pour  deux  jours, 
à  cause  des  deux  bissextiles *•       29*, 28088 

•    Enfin  f  Téquation  séculaire  j  qui  donne 

co  6  années <• o*,ooooi 


Ajoutant  ces  rêmiltats,  on  trouve 3oi%o54i7 

C'est  la  longitude  moyenne  de  la  lune,  ou  V époque 
pour  l'année  1756. 

U  est  clair  que  ceUe  époque  pourrait  s'obtenir  égaler 
ment  par  les  observations,  si  l'on  en  avait  qui  fussent 
faites  vers  1756. 

C'est  ce  qu'ont  |«(écuté  MM.  Masson  et  Bouvard,  au 
Dioyen  des  observations  de  Bradley,  et  ils  ont  trouvé  un 
résultat  exactement  égal  au  précédent. 

Mais  en  déterminant  de  même  V époque  de  1691,  par 
plus  de  deux  cents  observations  de  Lahire ,  on  la  trouva 
moindre    que    par  les  tables  :  Terreur  de   ceU«»<i  ts^ 
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-(1  1 3^,589  cVst-4*dire  ,  qa'^  celte  époque,  la  longitude 
moyenne  de  b  lune  était  moindre  de  13^,58  que  les  tables 
it  Lalande  ne  Tindiquent.  Ainsi  depuis  1 6g i  jusqu'à  lySG^ 
la  lune  a  décrit  un  plus  grand  arc  que  ces  tables  ne  le 
supposent.  Son  mouvement  yrai ,  dans  cet  intervalle,  était 
donc  plus  fort  que  celui  des  tables  ;  car  sans  cela ,  se  trott- 
Tant  en  arrière  en  i6gi,  elle  n'aurait  pas  pu  ,  en  lySG, 
s'accorder  précisément  avec  elles. 

Au  contraire,  depuis  1 7S6 ,' le  mouvement  indiqué  par 
les  tables  est  devenu  plus  fort  que  le  mouvement  réel  ;  car 
en  calculant  les  époques  des  années  suivantes ,  on  les 
trouve  toujours  moindres  que  par  les  observations.  La  série 
des  erreurs  est  même  croissante ,  comme  on  le  voit  par  le 
tableau  suivant  : 

Années^  Erreurs  des  Taiîes. 

1766  •— !•  9^>a6 

1779  a8'',09 

1789  54//,  3a 

'  1801  87^^96 

Sg.  Ces  résultats  indiquaient  évidemment  qu'en  calcu- 
lant d'après  les  observations  1<»  mouvement  moyen  des  ta- 
bles ,  on  avait  enveloppé  dans  sa  valeur  les  résultats  de 
quelque  inégalité  à  longue  période  ^  dont  on  ignorait 
l'existence  ,  mais  dont  les  effets  pour  augfnenter  et  dimi- 
nuer tour-à-tour  la  longitude  de  la  lune  ,  devenaient  sen- 
sibles avec  le  tems.  De  là  la  nécessité  de  retoucLer  sans 
cesse  les  longitudes  moyennes  indiquées  pour  l'origine  de 
cbaque  année  à  mesure  que  les  tables  devenaient  fautives, 
et  de  là  résultait  aussi  Timpossibilité  de  les  étendre  à  des 
époques  éloignées. 

Le  seul  moyen  d'éviter  ces  mouyemens ,  était  de  dé-«^ 
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touvrir  cette  inégalité.  Maïs-  il  renaît  ptù.  d'espoir  d'y 
parvenir  par  la  simple  observation^  car  puisqu'elle  avait 
échappé  jusqu'alors  à  tous  les  observateurs ,  il  était  pro- 
bable qu'elle  était  assujétîe  à  une  période  très*longue ,' 
peut-être  dépendante  d'un  grand  nombre  d'élémeus  et 
par  conséquent,  sous  tous  les  rapports^  très*difficile  à  dé- 
terminer. 

C'était  donc  à  la  théorie  à  la  dé^ftîlef,  et  les  secour» 
que  l'astronomie  avait  déjà  reçus  d'elle ,  permettaient  d'es- 
pérer encore  ce  nouveau  succès. 

60.  M.  Laplace  l'obtint  par  un  examen  nouveau  et  ap- 
profondi de  toutes  les  parties  de  la  théorie  de  la  lune. 
H  y  découvrît  une  nouvelle  inégalité  qui  n'avait  pas  encore 
été  apperçue  ,  et  dont  l'argument  est  égal  au  double  de 
la  longitude  du  nœud  de  l'orbe  lunaire ,  'plus  la  Iongi-< 
tude  de  son  périgée',  moins  trois  fois  la  longitude  du  pé-» 
rigée  du  soleil.  £lle  est  proportionnelle  au  sinus  de  cet 
ang^.e.  Sa  période  est  de  184  ans  (*). 

En  1691  ,  celte  inégalité  était  soustractive  et  diminuait 
la  longitude  moyenne  de  la  lune.   £llc  a  dû  devenir  nulle 
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{*)  Le  mouvement  des  noeuds  de  la  luae  en  un  siècle  est  ai 49^)0973 • 

Jft  lui  donne  le  si^n  négatif ,  parce  qu  11  est  rétrograde.  En  doubUnt 

cette  (quantité,  on  aura  —  4^9^^1944 i  ^'^^  ^  premikre  partie  de 

rar^ument  de  la  nouvell«?  inégalité.  Le  mouTement  séculaire  du  périgée 

de  la  lune  est   ^  4'^^^^)^i94*   ^^  rajoutant  au  précédent  avec  son 

signe  ,   il  reste   2!2'Jo,i25o.    IDnfin  en  retranchant  de   ce  résultat   la 

mouvement  séculaire  du  périgée  du  soleil  ou  i<>,9i5i,   pris  trois  fois, 

il  reste  2i7«>,3^97.  C'est  la  variation  de  Fargument  en  un  siècle  ^  d'où 

Ton  doit  conclure  qu'il  variera  de  i^oo^  dans  un  nombre  d'années  eiL* 

4000.100 
primé  par ou  i84  ans.  C'est  îa  période  de  l'inégalité  pré- 

*i  7^5797 


«^ctitt  que  M.  Laplcce  a  découverte. 


Sq6  astronomie 

quelque  teins  après ,  car  elle  était  additîvé  en  i  jS6 ,  et 
tUe  avait  alors  presque  atteint  son  maximum.  La  diffî* 
rence  des  longitudes  moyennes  dans  cet  intervalle  s'est  donc 
^trouvée  augmente'e  par  r:nf]uence  progressive  de  cette  iné- 
galité. Aussi  le-moyen  mouvement  donne  par  les  tables  a-tnl 
paru  trop  faible  quand  on  a  voulu  remonter  de  iy56  I 
l'époque  de  1691.  Au  contraire,  après  17 56,  l'inégalité  qui 
avait  atteint  son  mmxîmum  a  commencé  à  décroître  ;  son 
effet,  pour  augmenter  la  longitude  de  la  lune ,  est  devenu 
moindre.  Alors  l'accroissement  de  la  longitude  moyenne 
depuis  1 786  est  devenu  moindre  qu'il  n'aurait  dû  l'être , 
en  vertu  du  moyen  mouvement  ;  et  par  conséquent  le 
mouvement  assigné  par  les  tables  a  pjaru  trop  fort.  Enfin 
l'erreur  devait  s'accroître  à  partir  de  cette  époque,  puisque 
l'accroissement  étranger  que  l'on  avait  compris  dans  les 
longitudes  moyennes  que  l'on  comparait  ,  se  trouvait  de 
plus  en  plus  affaibli  dans  la  seconde  à  mesure  que  l'on 
s'éloignait  de  1756,  et  devait  même  bientôt  se  changer 
en  une  diminution. 

61.  Cette  découverte  nécessitait  plusieurs  corrections. 
11  fallait  déterminer  la  valeur  absolue  de  la  nouvelle  iné- 
galité, la  soustraire  des  longitudes  moyennes  que  l'on  avait 
adoptées  en  1750  pour  calculer  le  moyen  mouvement, 
lors  de  la  formation  des  tables  ;  enfin  calculer  de  nou- 
veau ce  moyen  mouvement  avec  les  longitudes  corrigées. 
Mais  ces  corrections  étant  toutes  liées  entre  elles ,  ne  pou- 
vaient pas  s'obtenir  isolément.  Quand  les  observations 
donnent  l'erreur  des  tables,  elles  ne  font  connaître  que 
le  résultat  général  de  toutes  les  causes  d'erreur  dont  ces 
tables  sont  affectées  ;  elles  ne  distinguent  pas  séparément 
ce  qui  appartient  à  chacune  d'elles.  Il  faut  donc  re(;anler 
toutes  ces  corrections  comme  autant  d'inconnues  liées 
f ntre  elles  par  certains  rapports ,  et  que  l'on  doit  reprë- 


PHYSIQUE.  397 

tenter  par  autant  de  quantités  indétenninées.  On  calcule 
diaprés  ces  rapports  l'expression  analytique  de  l'influence 
que  chaque  erreur  doit  avoir  sur  le  résultat  définitif,  et 
l'ensemble  de  ces  erreurs  hypothétiques  doit  égaler  l'er- 
reur totale  réellement  indiquée  par  l'observation.  En  un 
mot ,  il  faut  employer  la  méthode  des  équations  de  condî'^ 
tion  ,  dont  nous  avons  déjà  apprécié  l'utilité  dans  la  théo« 
rie  du  soleil ,  et  dont  cet  exemple  nous  offre  une  nouvelle 
application. 

"62.  M.  Laplace  a  trouvé  de  cette  manière  47^i5i  pour 
le  coefficient  de  cette  inégalité ,  —  4^  "9^4  pour  la  correction 
de  l'époque  des  tables  en  1760,  et  98'',654  pour  la  di- 
minution séculaire  du  moyen  mouvement  ,  diminutioiï 
qui  doit  être  multipliée  par  le  nombre  des  siècles  écoulés 
après  1760  ,  et  qui  devient  par  conséquent  additive  avant 
cette  époque  (*). 


(*)  Pour  comprendre  comment  on  peut  déterminer  ces  coefficiens  , 
il  suffit  de  savoir  comparer  les  résultats  de  robsenraiion  aux  résultats 
des  tables. 

Supposons  qu^à  une  certaine  époque  connue ,  par  exemple  t  données 
Stprès  1760,  ou  ait  trouvé  un  lieu  de  U  lune.  De  la  longitude  vraie 
observée ,  que  je  nomme  £  ,  on  retranchera  la  somme  des  inégalités 
périodiques  que  je  représente  par  S  \  la  dififêrence  L  -^  S  sera  la  lon- 
gitude moyenne ,  cx)nclue  de  Tobserration.  Or ,  on  peut  calculer  cette 
longitude  moyenne  par  les  tables  {  car  si ,  à  Tépoque  de  1760 ,  que  je 
•oj^KMe  égale  à  / ,  on  ajoute  le  moyen  mouvement  annuel;  que  je  nom- 
merai Ht  y  on  aura/  -H  mt,  qui  sera  la  longitude  moyenne  et  devra 
igaler  L -^  S. 

Cette  égalité  n^a  pas  lieu  diaprés  les  tables  de  Lalande,  et  la  lon- 
Iptude  calculée  est  trop  forte  de  87"^  pour  1801.  Soit  en  géndr*! 
r  Terreur  observée. 

Appelons  Moue  0  la  correction  addidve  qu'il  faut  faire  à  l'époque 
de  1750,  —  :t:  la  correction  du  moyen  mouvement  annuel,  E  Par- 
gument  df  la  ^aoavcDbc  i|légaUté|  «t-  jr  son  coeffiqpm.  La  longitude 
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moTenne  «  déduite  des  ol>servaiioxi8 ,  tera  alors  L-^S  ^y,  un  J?  ,a 
mettant  pour  E  la  vuleyr  qui  o  >aviept  k  riiisuuit  que  l'on  consulat* 
X^a  longitude  movenn^  ,  d'après  les  labiés  ,  .sera  /  +  t  +  mi  —  Ui 
qu**!!  £Audra  égaler  à  la  vulcyr  déduite  de  l'observation.  On  aura  donc 
ainsi 

tna 

I  —  tr  — ^sin  £  =r  X  —  *y— (/-♦- m<). 

Or,  par  Kvpothèse,  la  difTérence  de  robservaiion  et  des  tables, 
AU  —  S  —  (^  +  m^} ,  est  égal  à  rj  on  aura  donc  Tëquation  de 
condition 

s  —  te  — y  sin  E  -sz  r. 

Ti*ois  observations  semblables  donneront  trois  vtlenrs  de  r,  ^ 
suffiront  pour  déterminer  • ,  ^ ,  y?  ^^  ^  ^^  ^  ^  **^^  ^^  qnv* 
tités  connues:  est  le  nombre  d'années  écoulées  depuis  1769  jusqu'à 
Tinstant  que  Ton  considère,  et  ^  est  la  valeur  d^e  l'argument  à, {a 
Diémr  époque. 
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CHAPITRE    X. 

Des   Inégalités  périod/ques   qui  affectent  la 

latitude  de  la  Lune. 

63.  JUSQU^ICI  nous  n^avons  considéré  que  les  incgalitéf 
jqui  affectent  la  longituile  elliptique  de  la'  lune  ;  il  en  est 
4*âutres  qui  changent  sa  distance  au  plan  de  Térliptique , 
iQU  sa  latitude.  La  plus  remarquable  est  celle  qui  fait  va* 
rier  rinclinaison  de  Torbe  lunaire;  elle  sVlève  à  0^,1627 
dans  son  maximum  ,  et  a  pour  argument  le  double  de  1^ 
distance  du  soleil  au  nœud  ascendant  de  Torbe  lunaire. 
Elle  est  proportionnelle  au  cosinus  de  cet  angle,  c^est- 
JL<-dire  ,  au  .sinus  de  son  complément.  Sa  période  est , 
par  conséquent,  égale  à  une  demi-révolution  du  soleil ^ 
par  rapport  aux  nœuds  de  la.  lune ,  puisque  àa^ns  cet 
intervalle ,  son  argument  varie  die  400"". 

Tycho  découvrit  le  premier  cette  inégalité  ,  en  coinpa** 
rant  entre  elles  les  plus  grandes  latitudes  de  la  lune^ 
observées  à  des  époques  différentes,  £t  dans  diffcr^ates 
positions  de  cet  astre ,  par  rapport  aux  nœuds  de  soil 
orbite  :  il  vit  que  ces  latitudes  ne  sont  pas  toujours  les 
mêmes.  Elles  s^écartaient  ,  tantôt  .en  plus  ,  tantôt  en 
moins,  de  la  valeur  moyenne,  que  nous  avons  dit  être 
égale  à  5^,7222  ;  et ,  comme  les  plus  grandes  latitudes 
de  la  lune  donnent  immédiatement  Tinclinaison  de  son 
orbite  sur  le  plan  de  l'écliptique,  il  s'ensuivait  néces- 
^irement  que  cette  inclinaison  yarie,  Tycho  alla  plus  loin  f 
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et  par  une  longue  suite  d^observations ,  il  détermina  !• 
loi  de  celte  iiiégalité ,  qu^il  présenta  sous  une  forme  di£» 
férente  de  celle  que  nous  lui  dounons  ici,  mais  qui  revient 
au  même  pour  les  résultats.  Le  mouvement  des  nœuds  dt 
Torbe  luuaire  i  enferme  aussi  une  inégalité  dépendante  da 
même  angle  que  la  précédente ,  avec  cette  di£férenct 
quelle  est  proportionnelle  au  sinus  de  cet  angle  ,  et  non 
pas  à  son  cosinus.  On  pourrait  représenter  Pensemble 
de  ces  deux  inégalités  en  imprimant  un  petit  mouvem^'^t 
de  nutation  à  Vaxe  de  Porbe  lunaire  ,  de  même  que  nrO>^ 
avons  représenté  les  oscillations  périodiques  de  Téquatenr 
terrestre  et  des  équinoxes  au  moyen  de  la  nutation  di 
Taxe  de  la  terre.  Pour  cela  il  faudrait  placer  le  pôle  moyett^ 
de  l'orbe  lunaire  à  une  distance  du  pôle  de  Técliptique 
égale  à  S°^'j2z:i,  puis  faire  osciller  le  pôle  vrai  autour  dn 
pôle  moyen  sur  une  petite  ellipse  qu'il  décrirait  dam 
im  tems  égal  à  une  demi-révolution  du  soleil  par  rapport 
aux  nœuds  de  l'orbe  lunaire,  c'est-à-dire  en  lySJ^Sogyô. 

Il  y  a  plusieurs  autres  inégalités  qui  affectent  la  latitude 
de  la  lune  et  Tinclinaison  de  son  orbite  ,  et  on  les  a  jointes 
aux  tables  avec  les  précédentes;  mais  elles  n'ont  été  bien 
déterminées  que  par  la  théotie  ;  c'est  pouiquoi  je  n'en 
parlerai  point  ici.  Mon  but ,  dans  cet  exposé,  est  seulement 
xle  donner  une  idée  des  secours  que  Tobservation  et  la 
théorie  ont  pu  se  fournir  réciproquement. 
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CHAPITRE    XL 

Des   Inégalités  périodiques   qui  affectent    le 

raj'on  vecteur  lunaire. 

>64*  II"  nous  reste  à  considérer  les  inëgalitës  périodiques 
qui  affectent  la  distance  de  la  lune  à  la  terre ,  ou  son  rayon 
vecteur,  dernière  donnée  nécessaire  pour  déterminer  sa 
p^ition  dans  Tespace. 

Les  variations  du  rayon  vecteur  lunaire  ,  ne  suivent 
pas  exactement  les  lois  du  mouvement  elliptique  ;  elles 
5^en  écartent  d^une  manière  très-sensible,  quelquefois  en 
plus,  et  quelquefois  en  moins.  On  s'apperçoit  de  ces 
écarts  en  comparant  entre  elles  les  distances  de  la  lune  à 
la  terre ,  observées  dans  le  même  point  de  son  ellipse 
à  des  époques  différentes ,  ou  ,  ce  qui  revient  au  même , 
en  comparant  les  parallaxes  d'après  lesquelles  ces  distances 
sont  calculées  ;  car  on  découvre  que  ces  parallaxes  ne 
sont  pas  toujours  les  mêmes ,  et  leurs  changemeus  ont  des 
rapports  marqués  avec  les  positions  de  la  lune  à  l'égard 
du  soleil.  On  a  trouvé  ainsi  que  la  plus  petite  parallaxe 
o**. 997 22,  a  lieu  lorsque  la  lune  est  apogée  et  en  con-» 
jonction,  la  plus  grande  i®,  i3858  ,  lorsqu'elle  est 
péiigée  et  en  opposition.  Mais  la  réunion  de  ces  cir- 
constances est  nécessaire  pour  obtenir  les  valeurs  extrêmes. 
Souvent  la  parallaxe  périgée  est  moindre  que  i%i3858, 
et  souvent  la  parallaxe  apogée  surpasse  00,99722. 

65.  Ces  résultats  nous  montrent  que  l'ellipse  lunaire 
ne  conserve  pas  toujours  les  mêmes  dimensions;   elle  se 
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dilate  et  se  resserre  successivement  :  nous  avons  déjà  en-' 
trevu  cette  vérité  en  nous  occupant  de  F  équation  an<» 
nuelle.  Ces  phénomènes  doivent  donc  être  considérés 
comme  produits  par  des  inégalités  périodiques,  qui  af- 
fectent le  raydn  vecteur  de  la  lune.  Leur  effet  consiste  à 
éloigner  et  à  rapprocher  tour-à-tour  la  lune  de  la  terre , 
en  la  faisant  ainsi  osciller  dans  des  limites  peu  étendues 
autour  d^une  distance  moyenne  qu'il  s'agit  de  détermi- 
ner, et  à  laquelle  toutes  les  inégalités  périodiques  doivent 
s'appliquer  alternativement  en  plus  ou  en  moins. 

La  théorie  de  l'attraction  ayant  fait  connaître  les  forces 
qui  agissent  sur  le  sphéroïde  lunaire  ,  a  donné  le  moyen 
de  déterminer  cette  distance   moyenne   et  la  nature  ^ 
inégalités  qiii  l'affectent  ;  mais   comme   les  observations 
astronomiques    donnent   immédiatement  la  valeur  ^t  la 
parallaxe,  et  qu'on  peut  en  déduire  celle  du  rayon  ve€« 
teur  par  une  simple  proportion  ,  0)1  a  trouvé  plus  com- 
mode et  plus  exact  de  chercher  directement  par  la  théorie 
les  inégalités  de  la  parallaxe  ,    pour   être  plus   à   portée 
de  les  suivre  et  de  les  vérifier  par  Tobservation.  Mais  alors 
il  faut  de  même  déterminer  une  parallaxe  moyenne  dont 
toutes  les  autres  s'écartent  également  en  plus  et  en  moins ^ 
par  l'effet  des  inégalités   :  c'est  ce  que  l'on  nomme  la 
constante  de  la  parallaxe. 

Pour  la  déterminer ,  on  a  d'abord  fait  usage  des  ob- 
servations ;  en  appliquant  aux  parallaxes  observées  toutes 
les  inégalités  que  la  théorie  avait  fait  connaître  ,  le  reste 
était  la  constante  de  la  parallaxe  ;  mais  par  une  étude 
plus  approfondie ,  M.  Laplace  est  parvenu  à  déduire  de 
la  théorie  elle-même  cet  élément  important.  Sa  valeur 
est  i°,o5684i  C).  Ell^  donne  une  distance  moyenne  égale 

"        '  ■  I  II  I    II      I  ■  I  I  1^— 1—— — B^—l — „— — B 

(^)  Mécanise  céleste  ,  totue  UI  y  pagç  ii/^^. 
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à  60,287990  rayons  terrestres ,  environ  86261  lieues.  Le 
diamètre  apparent  qui  y  correspond  est  égal  au  double 
de  i%o5684i  multiplié  parle  rapport  constant  0,27298 ,  ou 
0%  5  7646. 

Pour  déterminer  cette  parallaxe  nioyenne  par  la  théorie, 
il  faut  considérer  la  lune  comme  un  corps  soumis  à  la 
même  pesanteur  que  les  autres  corps  terrestres  ,  et  circu- 
lant autour  de  la  terre  par  l'effet  J'un  mouvement  de  pro- 
jection. La  vitesse  de  ce  mouvement  est  connue  par  les  ob- 
servations  de  la  lune.  On  connaît  de  plus  par  les  expériences 
àa  pendule  ,  Fintcnsité  de  la  pesanteur  terrestre  à  la  sur- 
face de  la  terre.  Ainsi,  en  supposant  que  cette  pesan- 
teur soit  réciproque  au  carré  de  la  distance  au  centre  de 
la  terre  ^  on  peut  calculer  jusqu'à  quel  point  il  fautTaf- 
faiblir ,  et  par  conséquent  à  quelle  dist&nce  il  faut  éloi- 
gner la  lune  pour  que  l'action  de  la  pesanteur  sur  elle 
•oît  telle  que  les  observations  la  démontrent  d'après  son 
mouvement  moyen.  On  obtient  donc  ainsi  la  distance  de 
la  lune  a  la  terre  qui  répond  à  ce  mouvement ,  et  l'oa 
en  conclut  la  valeur  moyenne  de  la  parallaxe ,  puisqu'elle 
est  réciproque  à  cette  distance.  Je  ferai  remarquer  que 
la  valeur  i°,o568  n'est  pas  moyenne  arithmétique  entre 
les  valeurs  i%i3858  ,  et  0^,99722  des  parallaxes  extrêmes; 
elle  se  rapproche  un  peu  plus  de  la  seconde  que  de  la 
première. 
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CHAPITRE    XII. 

De  la  Libration  de  la  Lune  et  de  la  situation 

de  son  équateun 

66.  L^OBSERYATION  suivie  des  taches  de  la  lune  prouve 
que  cet  astre  nous  présente  tou)ours  à-peu-près  la  inémt^ 
face.  Ainsi  pendant  qu^il  fait  une  révolution  autour  de 
la  terre  ,  son  hémisphère  opposé  répond  successivement 
à  tous  les  points  du  ciel  qui  se  trouvent  dans  le  plaa 
de  son  orbite.  11  a  donc  réellement  un  mouvement  de 
rotation  sur  Fui-même. 

■  On  se  convaincra  de  l'existence  de  ce  mouvement ,  d'une 
manière  encore  plus  frappante,  en  rapportant  les  posi- 
tins  suce  essives  de  la  lune  à  un  point  trèséloigné  comme 
le  soleil  ;  car  la  face  qu'elle  nous  présente  est  tantôt 
tournée  vers  cet  astre,  et  tantôt  lui  est  opposée.  Un  obser- 
vateur placé  dans  le  soleil ,  verrait  donc  la  lune  tourner 
sur  elle-même  dans  le  cours  d'une  révolution  synodique. 
Cette  rotation  vue  des  étoiles ,  serait  de  même  durée  que 
la  révolution  sydérale  de  la  lune  :  par  rapport  aux  points 
équinoxiaux,  ce  serait  la  révolution  tropique. 

Le  désir  de  déterminer  l'axe  de  rotation  et  le  plan 
de  l'équateur  lunaire  ,  a  fait  observer  les  taches  de  la 
lune  avec  beaucoup  de  soin.  Deux  circonstances  facili- 
taient cette  recherche  :  ces  taches  sont  permanentes ,  et 
on  peut ,  en  général  ,  les  observer  pendant  la  durée  entière 
d'une  même  révolution. 

Elles  offrent  pourtant  quelques  variétés  dans  leurs  posi^ 
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tîons  apparentes  sur  le   disque  lunaire  ;  on  Ic^  voit  s'ap- 
procher et  s'éloigner  alternativement  de  ses  bords.  Celles 
qui  en  sont  voisines  disparaissent  et  reparaissent  succes- 
sivement en  faisant  ainsi  des  oscillations  périodiques.  Ce- 
pendant ,  comme  les  taches  elles-mêmes  ne  paraissent  pas 
éprouver    de   changemens   sensibles  dans   leurs  positions 
respectives ,  et  qu'on  finit  toujours  par  les  revoir  sous  la 
même  grandeur  et  sous  la  même  forme  ,  lorsqu'elles  sont 
revenues  à  la  même  position,  on  en  a  conclu  qu'elles  sont 
fixes  sur  la  surface  de  la  lune.  Leurs  oscillations  semblent 
donc  indiquer  dans  le  globe  lunaire  ,  une  sorte  de  balan< 
cément  auquel   on    a    donné  le   nom   de  libratlon ,  d*un 
mot  latin ,  qui  signifie  balancer. 

Mais  en  adoptant  cette  expression ,  qui  peint  bien  les 
apparences  observées ,  il  ne  faut  pas  lui  donner  un  sens 
positif,  car  le  phénomène  lui-même  n'a  rien  de  réel; 
ce  n'est  qu'un  résultat  composé  de  plusieurs  illusions 
optiques. 

67.  Pour  concevoir  et  démêler  ces  illusions ,  ramc- 
nonsnous  à  des  termes  précis.  Imaginons  un  rayon  visuel 
iofieno  du  centre  de  la  terre  au  centre  de  la  lune.  Le  plan 
mené  par  ce  centre  perpendiculairement  à  ce  rayon  , 
coupe  le  globe  lunaire  suivant  une  circonférence  de  cercle 
qui  est  pour  nous  le  disque  apparent.  Si  la  lune  n'avait 
point  de  mouvement  de  rotation  réel ,  c'est-à-dire  si  chaque 
point  de  sa  surface  restait  invariablement  dirigé  vers  le 
même  point  du  ciel,  son  seul  mouvement  de  révolution, 
autour  de  la  terre,  nous  découvrirait  successivement  tous  les 
points  de  cette  surface  :  le  rayon  visuel  la  rencontrerait  suc- 
cessivement en  différens  points,  que  nous  verrions  passer 
les  uns  après  les  autres  au  centre  apparent  du  disque  lunaire. 
Le  mouvement  réel  de  rotation  contrarie  les  effets  de  cette 
rotation  apparente,    et  ramène,  constamment  vers  nous 
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la  mérae  face  du  globe  lunaire  :  voilà  j^ourqnoi  nous  m 
découvrons  jamais  la  face  opposée. 

Supposons  maintenant  que  la  rotation  de  la  lune  soil 
jiensiblement  uniforme  ;  c^est-à-dire ,  qu^elle  ne  participa 
pas  aux  inégalités  périodiques  :  cette  supposition  est  ait 
moins  la  plus  naturelle  que  Ton  puisse  faire ,  et  là  théorie 
a  prouvé  qu'elle  est  rigoureuse.  Alors  une  d'es  causes  qui 
produisent  la  libration  devient  évidente  ;  car  le  mouve- 
ment de  révolution  participant  aux  inégalités  périodiques  ^ 
est  tantôt  plus  lent  ,  tantôt  plus  rapide.  La  rotation  appa-* 
rente  qu'il  occasionne  ne  peut  donc  pas  toujours  contreba«« 
lancer  exactement  la  rotation  réelle ,  qui  reste  constamment 
la  même  ,  et  ces  deux  effets  se  surpassent  tour-à-tour.  Les 
points  du  globe  lunaire  doivent  donc  paraître  tourner 
tantôt  dans  un  sens,  tantôt  dans  un  autre  ,  autour  de  son 
centre ,  et  l'apparence  qui  en  résulte  est  la  même  que  si 
la  lune  avait  un  petit  balancement  de  part  et  d'autre  du 
rayon  vecteur  mené  de  son  centre  à  la  terre.  C'est  ce  que 
Ton  nomnie  la  libration  en  longitude. 

Plusieurs  causes  accessoires,  mais  sensibles,   modifient 
ce  premier  résultat. 

Les  taches  de  la  lune  ne  conservent  pas  toujours  la 
même  élévation  au-dessus  du  plan  de  son  orbite  ;  quel- 
ques-unes même  ,  par  l'effet  de  la  rotation  ,  passent  d'un 
côté  de  ce  plan  au  côté  opposé.  Ces  circonstances  indi- 
quent-un axe  de  rotation  qui  n'est  pas  exactement  per- 
pendiculaire au  plan  de  Torbè  Junaire  ;  or,  selon  que 
cet  axe  nous  présente  sa  plus  grande  ou  sa  plus  petite 
obliquité  ,  il  doit  nous  découvrir  successivement  les  deux 
pôles  de  rotation  du  sphéroïde  lunaire  ;  de  même  que  l'axe 
de  la  terre  présente  successivement  ses  deux  pôles  au  soleil 
dans  les  deux   solstices.  Nous  devons  donc  appercevoir 
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flans  certains  tems  quelques-uns  des  poinU  situés  ver& 
ces  pôles ,  et  les  perdre  de  vue. ensuite  ,  lorsquMls  se  rap« 
prochent  du  bord  apparent  ;  c^est  ce  que  l'on  nomme  la 
libration  en  latitude.  Elle  est  peu  considérable,  ce  qui 
indique  que  Téquateur  de  la  lune  diffère  irès->peu  du  plan 
de  son  orbite. 

Enfin ,  une  troisième  illusion  provient  de  ce  que  Pob- 
tervateur  est  placé  à  la  surface  de  la  terre  ,  et  non  ^  son 
centre.  C'est  vers  ce  centre  que  la  lune  tourne  toujours 
la  même  face ,  et  le  rayon  visuel ,  mené  de  1«\  au  centre 
de  la  lune,  rencontrerait  toujours  sa  surface  au  même 
point,  abstraction  faite  des  inégalités  précédentes.  Il  n'ea 
est  pas  de  même  du  rayon  visuel  mené  de  la  surface  de 
la  terre  ;  ce  rayon  fait  un  angle  sensible  avec  le  précédent , 
à  cause  de  la  proximité  de  la  lune  ;  cet  angle ,  à  Tbo- 
rison ,  égale  la  parallaxe  borisontale  ;  par  suite  de  cette 
différence  ,  le  contour  apparent  du  sphéroïde  lunaire  n'est 
pas  le  même  pour  le  centre  de  la  terre  et  pour  l'obser- 
vateur placé  à  sa  superficie.  Celui-ci ,  lorsque  la  lune  se 
lève,  découvre  vers  son  bord  supérieur,  quelques  points 
que  Ton  n'appercevrait  pas  du  centre  de  la  terre.  A  mesure 
que  la  lune  s'élève  sur  l'horison  ^  ces  points  s'approchent: 
du  bord  supérieur  du  disque ,  et  enfin  disparaissent  j. 
tandis  que  d'autres  se  découvrent  vers  son  bord  inférieur  ;^ 
le  même  effet  se  continue  pendant  tout  le  tems  que  la 
lune  est  visible ,  et  comme  la  partie  de  son  disc^ue  qui  pa- 
rait en  haut  à  son  lever,  se  trouve  en  bas  à  son  coucher  % 
c'est  k  ces  deux  instans  que  la  différence  est  sur-tout  sen-» 
sible.  Ainsi ,  dans  son  mouvement  diurne,  le*  globe  lu-^ 
naire  parait  osciller  autour  du  rayon  vecteur,  mené  de 
son  centre  an  centre  de  la  terre.  On  a  désigné  ce  phé-^ 
nemène  par  le  nom  de  libration  diurne. 

6âu  Les  explications  précédentes  satisfont»  aux  phàcuH^ 


t 
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mènes  observes  avec  trop  de  simplicité  et  de'préc;bion'f 
pour  qu'on  puisse  douter  de  leur  justesse.  Les  trois  eipJïjpef .  ■ 
,  de  Kbratîon  que  prescrite  le  sphëroule  lunaire ^..soqfc 
idonc  purement  optiques;  aussi,  disparaissent^elles  entiè?'  . 
Veinent,  lorsqu^ôn  rapporte  les  positions  des  taches  Tocà^ 
de  la  terre  à  ce  qu'elles  seraient  poni^  un  observateur 
|»lacë  iau  centre  de  la  lune.  11  ne  reste  alors  qu'un  mon-r 
'Peinent  de  rotation  uniforme  autour  d'un  axe.  presquf 
perpendiculaire  k  l'orbe  lunaire. 

69.    Pour    déterminer    la   position  de  cet  axe    et  la 
durée  de  la  rotation ,   on  emploie  les  mêmes .  procédjés 
que  nouÀ, avons  décrits  en.  traitant  de  la  rotation  du.sce- 
'    leil.  On  observe  à  la  machine  parallactique ,  les  diffé- 
rences d'ascetision  droite  et  de  déclinaison  entré  un  <dj^ 
bords  de  la  luiie  et  une  tache  déterminée.  Comme  on 
'«lonnatt  aussi  par  observation  ou  par  le  calcul ,  le  .^emir .. 
diamètre  apparent  du  disque ,  on  déduit  de  ces  données 
la  différence  de  déclinaison  et  d'ascension  droite  entre 
la  tache  et  le  centre,  et  par  suite,  la  différence  de  loa- 
'    gitude  et  de  latitude.  Mais  avant  d'elTectuer  ces  calculs, 
il  faut  faire  subir  aux  observations  une  correction  parti- 
culière. Diaprés  ce  que  nous  avons  dit  dans  le  premier 
livre  sur  l'usage  de  la  machine'  parallactique ,  on  conçoit 
que  pour  observer  la  différence  des  passages  ou  des  dé- 
*  clinaisons  entre  la  tache  et  les  bords  du  disque  ,  on  tourne. 
le  micromètre  de  manière  que  la  tache  ,  dans  son  mou- 
vement en  ascension  droite ,  suive'  le  fil  parallèle  à  Téqua- 
teur ,    et  alors  les  autres  fils  perpendiculaires  à  celui-là 
représentent  des  cercles  horaire^  ;  mais  ces  suppositions 
me  sont  pas  rigoureusement  vraies;  car  la  lune  ayant  un 
mouvement  propre  qui  la  porte  successivement  sur  dif— 
férens  parallèles ,  ce  mouvement  se    compose  avec  celui 
de  la  rotation  diurne  >du  ciel ,  et,    par  conséquent,  sa 
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route  apparente  est  oblique  à  Téquateur  et  aux  parallèles^ 
excepté  dans  les  instans  où  elle  atteint  ses  plus  grandes 
déclinaisons.  Le  parallèle  apparent  décrit  par  la  tache  et 
sur  lequel  on  sègle  le  micromètre ,  diffère  donc  du  pa- 
rallèle vrai  ,  et  à  cause  de  la  rapidité  du  mouvement 
propre  de  la  lune ,  cette  différence  peut  devenir  for^ 
sensible.  Un  autre  effet  analogue  résulte  du  changement 
qu'éprouve  la  parallaxe  de  hauteur  à  mesure  que  la  lune 
s^élève  sur  Thorlson  ;  car  dans  le  cas  même  où  la  lune 
n'aurait  aucun  mouvement  en  déclinaison ,  le  seul  chan-- 
gement  de  la  parallaxe  rendrait  sa  marche  apparente  in- 
clinée à  l'équateur  ;  il  faut  donc  corriger ,  dans  les  obser- 
vations, les  effets  de  ces  deux  causes,  et  c'est  une  chose 
très-facile  (*). 

Les  positions  géocentriques  de  la  tache  étant  ainsi  con- 
nues, on  les  convertit  en  positions  sélénocentriques ^  c'est- 
à-dire  ,  vues  du  ''entre  de  la  lune.  Les  formules  néces- 
saires pour  cette  réduction  sont  les  mêmes  que  nous 
avons  employées  pour  le  soleil,  à  une  petite  modification 
près  ,  qui  provient  de  ce  que  la  latitude  de  la  lune  n'dst 
pas  nulle  comme  l'était  celle  du  soleil. 

70.  Si  l'orbite  décrite  par  la  tache  autour  du  centre 
de  la  lune  est  plane  ,  trois  observations  ainsi  préparées 
doivent  suffire  pour  déterminer  son  plan ,  et  par  suite 
la  position  de  l'équateur  lunaire  qui  lui  est  parallèle. 
Mais  ici  se  présente  une  nouvelle  particularité. 

Si  l'on  emploie  trois  observations  faites  dans  un  inter- 
valle de  tems  peu  considérable ,  par  exemple ,  dans  l'esp- 
pace   de   quinze   jours,   on  trouve    que  la    longitude  du 


(*)  On  trouvera  à  la  fin  de  ce  chapiu-e  les  formules  nécessaires 
pour  cet  objet. 
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nœud  ascendant  de  Téquatear  lanaire  est  égale  à  ht 
longitude  moyenne  du  nœud  ascendant  de  Torbite  ;  el- 
comme  en  répétant  ce  calcul  ^  h  des  époques  quelconqucf^ 
mais  toujours  sur  des  observations  voisutes ,  on  troure 
toujours  cette  égalité  ,  il  en  faut  conclure  que  la  tract 
de  l'équateur  lunaire  sur  Fécliptlque  est  constaniment 
parallèle  à  la  ligne  des  nœuds  moyens  de  l'orbite  ;  par 
conséquent ,  cette  trace  a  un  mouvement  rétrograde  égal 
à  celui  des  nœqds  ;  et  ainsi  Taxe  de  rotation  du  sphé- 
roïde lunaire  décrit  une  surface  conique  autour  de  l'axe 
mené  par  son  centre  perpendiculairement  à  Péclip- 
tique.  Quant  à  Pinclinaison  de  Téquateur  lunaire  snf 
Técliptique,  il  paraît  qu'elle  est  constante;  car  en  la  cal- 
culant ainsi  par  des  observations  voisines,  on  lui  trouTt 
dans  tous  les  tems^  la  même  valeur,  qui  est  i^Sy. 

71.  La  révolution  moyenne  des  nœuds  de  l'orbe  lu- 
naire se  faisant  en  6  798°,  4^1  ,  comme  nous  Pavons  vu 
plus  baut ,  il  s'ensuit  que  ces  nœuds  rétrogradent  de  i* 
en  i6J,i83.  La  trace  de  l'équaleur  lunaire  suivant  le  mou- 
vement des  nœuds ,  rétrograde  donc  aussi  de  i^  dans  le 
même  intervalle  de  toms.  La  lenteur  de  ce  mouvement 
fait  que  des  observations  comprises  dans  un  intervalle 
de  peu  de  jours,  s'accordent  à  peu  de  chose  "près,  pour 
donner  la  même  longitude  du  nœud  de  l'ëquateur  lunaire  j 
mais  on  ne  pourrait  pas  combiner  de  la  même  manière 
des  observations  faites  à  des  époques  éloignées  ;  car  alors 
le  déplacement  de  l'équatour  lunaire  devenant  sensible, 
les  positions  sélénocentriques  de  la  tache  ne  pourraient 
pas  être  comprises  dans  un  même  plan  dont  la  longitude 
«erait  constante ,  comme  le  supposent  les  formules  que 
nous  avons  établies  pour  le  soleil  ;  de  là  résulte  donc 
encore  une  autre  modification  à  faire  à  ces  formules  pour 
les  rendre  applicables  à  la  lune.  Cette  modifitcation  coasisU 
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&  rendre  la  trace  de  l'ëquatenr  lunaire  mobile  snr  Péclip^ 
tique,  conformément  à  la  loi  que  rioùs  venons  de  déter- 
miner; or,  rîen  n^est  plus  facile,  <et  il  n'en  résalte  aucune 
complication  de  plus  dans  les  calculs. 

Pour  ne  rien  omettre  de  ce  qui  peut  contribuer  4 
Texactitude  ,  je  ferai  remarquer  qu'il  faut  employer  une 
parallaxe  différente  pour  le  centre  du  sphéroïde  lunaire 
et  pour  les  taches  qui  sont  à  sa  surface  ;  car  à  cause  de 
la  grandeur  de  la  parallaxe  de  la  lune ,  cette  différence 
est  sensible.  On  peut  Tévaluer  aisément  quand  on  connaît 
la  différence  des  distances;  et  pour  obtenir  cette  dernière, 
il  suffira  de  calculer  le  parallèle  de  la  tache,  par  une 
première  approximation ,  où  Ton  supposera  les  parallaxes  ^ 
«gales  pour  la  taehe  et  pour  le  centre  du  sphéroïde. 

£nfm ,  afin  d'éviter  Teffet  des  petites  erreurs  que  les 
observations  comportent  toujours,  il  faudra  en  calculer 
tm  très-grand  nombre,  et  les  combiner  par  la  méthode 
des  équations  de  condition.  Ce  concours  est  très-néces- 
saire, car  les  erreurs  des  positions  géocentriques  s'agran- 
dissent dans  une  énorme  proportion ,  quand  on  transforme 
celles-ci  en  positions  sélénocentriques. 

72.  £n  employant  toutes  les  attentions  que  nous  ve-» 
ikons  de  recommander  ,  et  les  appliquant  à  un  gran4 
Rombrc  d'observations  fort  exactes  »  on  confirme  avec  la 
fltit  grande  certitude  la'  constance  de  l'inclinaison  de 
l'ëquateur  lunaire  sur  l'éellptique  et  le  parallélisme  dm 
ses  nœuds  avec  les  nœuds  raoyeiis  de  l'orbite.  Ces  résuW 
tats  peuvent  être  représentés  par  la  construction  suivante  ; 
par  le  centre  de  la  lune  concevez  trois  plans ,  l'un  repré-» 
sentant  l'équateur  de  la  lune ,  le  second  le  plan  moyen 
de  son  orbite  ;  le  troisième  parallèle  à  l'écHptîque.  Ce 
dernier  qui  sera  toujours  compris  entre  les  deux  autres  y 
passera  par  leur  comn^une  section.  U  fera,  avec  le  premier^ 


«n  angle  de  t^Gy;  c^esà  rinclinaison  de  l'équateur  lunaire 
anr  Tëdiptique}  avec  lé  trx>isièfne,  un, angle  4e  5%y:uu; 
c'est  rinclinaison  moyenne  de  l'orbite  sur  le, même  plan^ 

Ces  r^ultats ,  qui  Ibrment  une  des  plus  belles  dëcoa-^ 
i^rertes  de  Tastironomie  moderne^  ont  ëté  trouvés  pour  la 
premi^  fois  par  Dominique  Cassini;  et  Pon  doit  à.  M.  La- 
grange  d'avoir  montré  .qu'ils  sont  une  conséquence -.de - 
l'attraction  que  la  terre  exerce  sur.  le  sphéroïde  lunaire. 

73.  Mous  avoni  vu  qu'il  existe  dans  le  moyen  '  mou—' 
vement  de  la  lune ,  des  variations  séculaires  qui  doivent 
y  produire  k  la  longue  des  changèmens  très- considéra^ 
Ues.  Si  le  mouvement  de  cotation  de  la  lune  restait  tou- 
jours le  même,  et  ne  participait  point  h  ces  inégalités,  3 
cesserait  bientôt  de  contre-balancer  exactement  le  mon-* 
^rèment  de  révolution ,  et  la  Inné  se  détournant  pen-à— 
peu  pour  nous  ,  on  devmity  par  la  suite  des  siècles ,  dé- 
couvrir successivement  tous  les-  points  de  sa  surface^;  jiiaia 
la  théorie  a  prévu  d'avance  que  cela  ne  doit  point  arri-^ 
ver.  Le  mouvement  de  rotation  de  la  lune ,   indépendant 
des  inégalités  périodiques  qui    affectent    le    mouvement 
de  révolution,   est  assujéti  aux   mêmes  inégalités  sccu— 
laîres.  Ces  mouvemens  s'altéreront  donc  peu-à-peu  par 
les  mêmes  périodes  en  se  contre-balançant  toujours,   et 
la  face  de  la  lune  opposée  à  celle  qu'elle  nous  présente^ 
nous  sera  éternellement  cachée.    Par  une  suite  des  mêmes 
lois ,  la  constante  d'inclinaison  de  l'équateur  lunaire  sur 
'  l'écliptîque    et   le  parallélisme    de  ses    nœuds   avec    lea^ 
nœuds  moyens  de  l'orbite,  subsisteront  toujours  nnalgré 
le    développement    des  inégalités   séculaires.  Ces   beaux 
théorèmes  résultent  encore  de  l'analyse  de  M.  La  grange* 
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CHAPITRE    XIII. 

Sur  la  forme  et  la  constitution  physique  du, 

Sphéroïde  lunaire. 

74»  Nous  avons  vu  dans  l'art,  ag,  que  le  rapport  des 
rayons  de  la  lune  et  de  la  terre  supposée  sphérique ,  est 
cgal  à  0,273 ,  ce  qui  fait  à  très-peu  près  -^.  Si  nous  sup- 
posons ces  deux  corps  sphériques,  le  rapport  de  leur  volume 
sera  égal  au  cube  du  rapport  de  leurs  rayons ,  c'est-à-dire, 
^  rlrr  ^"  À  >  ^'^^  ^  résulte  que  le  volume  de  la  lune  est 
environ  la  quarante-neuvième  partie  du  volume  de  la  terre. 

On  a  trouvé  par  la  théorie  de  l'attraction,  que  la  masse 

de  la  lune  est  -—; — ,  celle  de  la  terre  étant  prise  pour 

00,4 

unité.  Ce  rapport  est  beaucoup  au-dessous  de  ^.  La  masse 

de  la  lune ,  comparée  à  celle  de  la  terre ,  n'est  donc  pas 

dans  la  proportion  de  son  volume ,  et  par  conséquent  sa 

densité  est  moindre  que  celle  du  globe  terrestre. 

^  Les  phénomènes  que  présente  la  rotation  du  sphéroïde 
lunaire  prouvent  que  la  lune  n'est  pas  sphérique  :  elle 
doit  avoir  la  forme  d'un  ellipsoïde ,  ayant  son  plus  grand 
axe  constamment  tourné  vers  la  terre ,  et  dirigé  dans  le 
plan  de  l'équateur  lunaire ,  son  plus  petit  axe  dirigé  suivant 
les  pôles  de  rotation';  enfin  le  troisième  axe  perpendicu- 
laire aux  deux  autres  et  intermédiaire  entre  eux  pour 
la  longueur.  Ces  beaux  résultats  sont  encore  une  décou- 
verte.de  M.  Lagrange. 
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yS.  En  observant  avec  soin  le  disque  de  la  lune  tors* 
<|u'il  n'est  pas  entièrement  éclairé  par  le  soleil ,  on  re* 
marque  sur  sa  partie  obscure  des  points  brillans ,  dont 
la  lumière  s'agrandit  et  s'étale  peu-à-peu  par  le  progrès 
des  phases.  Ces  points  ne  paraissent  jamais  qu'à  peu  de 
dislance  de  la  partie  éclairée  ,  et  lorsqu'ils  sont  atteints 
par  la  lumière  générale ,  ils  sont  constamment  accompa^ 
gnés  d'une  ombre  plus  ou  moins  intense ,  qui  tourne  avec 
le  soleil ,  comme  ferait  une  ombre  portée  ,  c'est-à-dire  , 
de  manière  à  être  toujours  opposée  à  cet  astre. 

On  a  conclu  de  ces  phénomènes  que  les  points  dont 
il  s'agit ,  sont  des  montagnes  qui  s'élèvent  sur  la  surface 
de  la  lune ,  et  dont  le  Soleil  frappe  le  sommet  avant 
d'éclairer  la  base.  Lorsque  ces  montagnes  se  trouvent  sur. 
le  bord  du  disque  de  la  lune  ,  elles  y  forment  des  den- 
telures-sensibles ,  d'après  le  diamètre  desquelles  on  a  pu 
mesurer  leur  hauteur.  Elle  est  pour  quelques-unes  d'entre 
elles  de  plus  de  3ooo  mètres  (i5oo  toises).  Les  inéga- 
lités qui  hérissent  la  surface  de  cet  astre,  sont  propor- 
tionnellement beaucoup  plus  sensibles  que  celles  de  notre 
globe. 

y6.  On  observe  aussi  sur  le  idisque  lunaire  des  por- 
tions assez  étendues  ,  qui  ne  sont  jamais  autant  éclai- 
rées que  les  autres.  Elles  restent  toujours  plus  ou  moins 
obscures.  11  paraît  assez  naturel  de  penser  que  ce  sont 
des  vallées  ou  des  cavités  profondes.  On  les  avait  d'abord 
prises  pour  des  mers;  mais  comme  il  n'existe  autour  tle 
la  lune  aucune  atmosphère  sensible  ,  il  s'ensuit  qu'il  ne 
saurait  y  avoir  de  liquide  à  sa  surface  ;  car  on  démontra 
en  physique  que  ,  sans  le  poids  de  l'atmosphère  terrestre 
et  des  vapeurs  qui  s'y  trouvent ,  tous  les  liquides  qui 
sont  à  la  surface  de  la  terre  se  réduiraient  en  vapeurs, 
jusqu'à  ce  qu'ils  eussent  formé  une  nouvelle  atmosphère 
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i  laquelle  chacun  d'eux  contribuerait  suivant  le  degré  de 
sa  *ft)rce  élastique.  Si  cette  nouvelle  atmosphère  restait 
autour  de  la  terre  ,  l'évaporation  s'arrêterait  quand  la 
tension  de  la  vapeur  de  chaque  liquide  serait  égale  à  ce 
qu'elle  serait  dans  le  vide ,  à  la  même  température.  Mais  si 
quelque  cause  absorbante  enlevait  ces  vapeurs  à  lAesure 
qu'elles  se  forment,  ce  qui  aurait  dû  être  le  cas  de  la  lune, 
puisque  les  observations  prouvent  qu'il  n'existe  point  de 
vapeurs  à  sa  surface ,  il  faudrait  bien  que  par  cette  évapora- 
lion  continuelle,  tous  les  liquides  finissent  par  s'épuiser. 

Ces  circonstances  physiques  s'opposent  à  ce  que  la  lune  y* 
dans  son  état  actuel ,  puisse  être  habitée  par  des  êtres  ani- 
més, semblables  à  ceux  qui  peuplent  la  surface  de  la  terre  ; 
car  ils  ne  pourraient  y  respirer,  ni  par  conséquent  y  vivre. 
Tout  doit  être  solide  à  la  surface  de  cet  astre,  et  il  y  règne 
sans  doute  un  froid  excessif.  Mais  peut-être  cet  état  n'a-t-il 
pas  toujours  existé  :  il  est  possible  que  la  lune  ait  eu  autre- 
fois une  atmosphère  ,  qu'alors  elle  ait  été  habitée  ,  et  que 
la  pesanteur  terrestre  ,  favorisée  par  quelque  circonstance 
particulière  ,  ait  attiré  cette  atmosphère  ,  et  l'ait  réunie  à 
la  nôtre. 

77.  Enfin  on  a  quelquefois  remarqué  sur  le  disque  de 
la  lune  des  points  lumineux  qui  ont  brillé  pendant  un 
tems  plus  ou  moins  considérable  ,  indépendamment  du 
progrès  des  phases.  On  en  a  vu  de  semblables ,  même 
pendant  des  éclipses  de  soleil ,'  lorsque  la  face  que  la 
lune  nous  présente  est  directement  opposée  à  cet  astre. 
Ces  circonstances  indiquent  que  les  points  dont  il  s'agit 
5ont  lumineux  par  eux-mêmes.  Il  est  donc  possible  que 
ce  soient  des  volcans  qui  aient  des  intermissions  comme 
l'Ktna  et  le  Vésuve.  L'extrême  rareté  de  l'atmosphère 
junaire  ,  si  toutefois  elle  existe ,  n'est  pas  un  obstacle^à 
ices  combustions  ,  parce  qu'on  connaît  des  substances 
a.  £ 
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'       ^  Il 

ipi  développent  dans  leur  igriitioii  le  gaz  ôugène  ftécd}  - 
éaire  pour  que  les  corps  puissent  brûler* 


m 


NOTE; 

ForrhulèS'  pour    réduire  Us    observations  ia    paraOéî^ 

apparent  au  parallèle,  yrai» 

QuÂiiD  on  T'eut  obierver  à  la  machioe  paraUactiqiifl  U  difiérencedé 

dédinaison  et  dfaiceDsioii  droite  y  entre  le  centre  de  la  lune  frt  une  de 

» 

les  taclie« ,  ou  ôitre  ce  centre,  et  un  astre  quelconque ,  on  toum* 
le  fil  équatorial  du  micromètre  09  manière  que  le  bord. austral  ao 
boréal  de  la  lune  le  suive  dans  son  mouyement  diurne  apparenu 
Alors  les  fils  horaires  qui  sont  perpfendicnlaiKs  an  fil  ëqnatotialy 
eoDTergent  ven  un  pôle  lappareût  P'  diflEérent  du  p61e  Tnd.  Yojm  ' 
figm  4*  3^e  suppose  maintenant  quç  Ton  obsenre  IHmtnnt  du  psiwge  da 
Tastre  à  un  des  fils  horaires ,  et  que  Ton  obsenre  aussi  les  poMag»  " 
des  deux  bords  occidental  et  orienul  de  la  lune  au  même  fil{  U  moj'aiiaa 
arithmétique  entre  ces  detix  insuns  donnera  le  passage  du  centre  da 
disque  ;  on  connaîtra  donc  la  diffiérence  des  passages  entre  ce  oent^ 
et  l'astre.  De  même  si  Ton  mesure  avec  le  fil  mobile  la  dififcrence  ap- 
parente de  déclinaisen  entre  le  bord  austral  ou  boréal  de  la  lune  etPastre, 
et  que  Ton  prenne  aussi  la  différence  de  déclinaison  des  deux  bords  entre 
euX)  on  en  conclura  la  différence  dé  déclinaison  entre  Tastre  et  le  centre* 
bi  le  mouvement  diurne  de  Pastre  difiere  de  celui  de  la  lune  ,  il  faut  que 
la  différence  de  déclinaison  soit  prise  sur  le  même  cercle  horaire  011  Tou 
observe  le  passage  de  l'astre  j  mais  s'il  s^agit  d*uoe  tache  de  la  lune,  cette 
condition  est  inutile  ,  parce  que  son  mouvement  est  parallèle  à  cdui  da 
bord. 

Il  n^arrive  presque  jamais  que  Ton  puisse  observer  ainsi  les  passages 
des  deux  bords  de  la  lune  et  leur  différence  de  déclinaison,  parce  qu^ils  - 
ne  sont  presque  jamais  éclairés  en  même  tems.  Mais  comme  le  dia- 
mètre apparent  de  la  lune  est  connu  ,  on  peut  le  rapporter  sur  le 
fil  équatoiial  et  sur  le  fil  horaire  ;  alors ,  d'après  le  passage  d  un  des  bords^ 
on  conclut  le  passage  du  centi-e  >  et  de  même  pour  les  différences  de  âé» 
clinaison.  Il  faut ,  dans  cette  réduction  ,  avoir  égard  à  l'altération  que 
la  réfraction  produit  sur  les  diamctrss  apparens  de  la  lune ,  suivant  levK 
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iiiolinaibOD  sur  rUorison.  Je  doimirui  à  la  liudu  préseak  livre  bi  forHidle 
nécessaire  pour  cet  objet.  Diaprés  cela ,  nous   n^avouB  plus  à  considé  «. 
i*eT  que  le  centre  de  la  lune  et  Tasire. 

Soit,  fîg.  4 }  (^^  le  parallèle  apparent  du  ceittre  delà  lune^jP'  le  pôle 
appTrcnt  vers  lequel  convergent  les  liL  horaires.  Supposous  que  P' 7^  soit 
le  fil  ÔA  Ton  observe  les  passages  ,  et  admettons  que  le  centi'e  passe  par 
le  premier*  On  obsf  rve  donc  d''abord  son  passage  en  C ,  puis  quelques 
instans  après,  On  observe  l'arrivée  de  lastre  en  T,  Alors  le  centK  setl 
parvenu  en  C"  sur  un  autrd  fil  lAUraire  C*!^,  Si  par  les  points  CC  on 
mène  au  pôle  vrai  P  les  cercles  horaires  vrais  CP ,  OP ,  Pangle  horalra 
CPC  sera  égal  à  Tinter valle  des  passages  observés  convertis  en  arc.  Cet 
angle  est  donc  une  des  données  de  Tobservation. 

Ou  peut  tout  de  suiie  en  conclure  la  valeur  de  Tare  CO  décrk  par  le 
crntre  de  la  lune  sur  le  iil  équatorial.  £n  ef&t;  dans  le  triangle  sphé* 
rique  CPO  on  conuait  trois  choses,  savoir  :  Tangle  horaire  CPCT 
que  nous  nommerons  T'^  la  distance  C*P  du  centre  de  la  lune  au  pôle 
vrai ,  à  Tinstint  du  passage  de  Tastre  au  fil  horaire  :  nous  la  nommcronc 
ù^  ;enfîn  Faugle  CCPé^lk  CCT — PCP^igof*-^  ii,ennonamant— it 
le  petit  angle  formé  par  les  cercles  horaires  vrai  et  apparent.  On  verni 
tout-à-l'hcure  que  cet  angle  n  peut  aisément  se  calculer  diaprés  les  élé- 
mens  du  mouvement  de  la  lune.  Pemploie  ici  les  mesures  sexagésimales , 
parce  que  les  tables  de  la  lune  sont  enoOTe  construites  suivant  cette  di- 
vision. A^ec  ces  données  ,  on  aura  le  côté  CC  par  la  formule 

fin  A.sin  T 


«in  ce  = 


cos  n 


Réciproquement,  si  CO  était  connu  ainsi  que  A  et  n,  cette  formule  don.» 
nerait  Tangle  T.  Cest  le  cas  où  Ton  se  trouve  quand  on  n'*a  pu  observer 
que  le  passage  d*un  des  bords  de  la  lune  au  fil  horaire.  Alors  Tare  CO 
est  égal  au  demi-diamètre  apparent  de  la  lune  calculé  parallèlement  au 
fil  équatorial  du  micromètre  ^  et  la  formule  donne  l'intervalle  des  pas-< 
sages  entre  le  bord  et  le  centre.  Si  Ton  voulait  négliger  le  carré  de  sin  n 
et  supposer  les  petits  arcs  CC%  T  proportionnels  à  leurs  sinus ,  on  aurait 

ce 

simplement  7= »  c'est-à-dire  que  l'intervalle  des  passages  enlrA 

sin  A 

le  bord  et  le  centre  serait  égal  au  domi-diamètre  apparent  de  la  Inné  ré* 

duit  en  tems ,  et  transporté  sur  le  parallèle  vrai  de  la  lune.  L'intervalle 

apparent  des  passages  du  bord  et  du  centre  seiait  donc  le  même  que  si 

om  l'eût  obser>é  sur  le  parallèle  rr.ii.  Cela  tient  au  peu  de  d:rréi*ence  dn^ 

2.  SLJ 


\ 
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ces  pbralIcTei ,  et  aussi  à  ce  qu'il»  «font  respectivement  perpendîcalaire* 
ftur  les  cercles  ho t aires  qiii  leur  correspondent  ^  cependant ,  si  l'angle  n 
était  de  1*» ,  coninic  c<la  arrive  quelquefois,  il  pourrait  en  résulter  une 
erreur  tle  .-J-^  de  seirondc  sur  la  valeur  de  ranj;Ie  7",  exprimé  en  d^réi 
et  pir  crnséquent  une  erreur  de  ,  ^3;;  de  seconde  sur  riniervalle  des  pa^ 
taf;es  du  l)Ord  et  du  centre  conreriis  en  tems  :  erreur  bien  petite  à  k 
▼érité^  mois  qui  ciant  constante ,  n'est  pas  de  nature  à  se  détruire  en  mul- 
tipliant les  observations ,  et  qu'il  sera  par  conséquent  préférable  d'éviter. 

Uae  fois  Tai-c  CC  connu,  le  reste  n'a  pla»  aucune  difticulté;  en 
effet,  parle  point  y  où  l'on  a  observé  le  passade  de  Tastre,  menons  un  arC 
de  parallèle  vrai  7'Ç  terminé  au  cercle  horaire  vrai  CP,  Il  est  clair  que 
cet  arc  exprimera  la  diifercnce  des  passages  telle  qu'on  Taurait  obser* 
^ée  si  les  (ils  horaires  du  micromètre  avaient  été  dirigés  vers  le  pôle  vrai^ 
et  dans  ce  cas  ,  C'Q  aurait  été  la  diftércuce  de  déclinaison  à  Tinstani 
du  passage  de  Tastre.  Tout  so  réduit  donc  à  calculer  ces  deux  arcs  que 
l'on  peut  considérer  comme  deux  petites  lignes  droites  perpendicu- 
laires  l'tine  sur  TauM'e. 

Si  par  le  point  7'  nous  menons  aussi  l'arc  de  parallèle  apparent  7*2* 
terminé  ou  cercle  horaire  apjiarent  C"/^  ,  la  petitesse  des  arcs  CT^ 
CC* ,  (./y  ,  7  '7'pv'rnietlra  égalenientdc  les  considérer  comme  de  pe- 
tites lignes  droites  |)er))cndicu laires  entre  elles ,  et  formant  un  rectangle 
sur  le  micromètre;  en  sorte  que  Ton  pourra  supposer  7^7  '  =  CC  et 
CT  =z  CI'  ;  ])ar  «-.onsCviiiLni  le  probl«Miie  se  réduira  à  passer  d'un 
svKtciîic  dr.  coordoiinv'cs  roctan<;ulaires  (-'Q^  Qlit  un  autre  systt^me 
df  ro«>r(î()iino<-s  ("7  ',  7"'7'parcillcin<ul  ret't.'iPj':;nlaircs  et  formant  avec 
les  pié(:é(l<nics  un  aw^lc  7  C'Ç  é;*.!!  à  n.  On  aura  doue  par  les  for- 
mules de  la   (jrccniéîrjc  araî^tiqm»  ,  p'gepoj 

C  Q  =  CT  cos  n  —  CC  sin  n         TQ  =  CTbiii  n  -h  CC  co»  n  j 

œ  fîf.nt  l(s  ([uaniiirs  clirrcliccs.  II  ne  reste  plus  qu'à  y  metUre  pouc 
ce  sa  valeur  tirée  de  réqualiou 

^^.         sin  A  sin  T* 

fcin  CC  = 

c(is  n 

Si  l'on  veut  supposer  Ic3  sinus  proportionnels  aux  arcs  ,  et  faire  cos#2  =  i, 
on  aura 

CQ  =  CT  —  r  sin  A  sin  n         TQ  =  T  sin  A -\-  CT.sin  n. 
ïuoê  premiers  termes  iudcpeudans  de  n  expriment  les  quantités  obser- 
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▼ées  i  les  secondtf  termes  expriment  les  corrections  cpi'il  Êiut  y  faire  pour 
les  ramener  du  parallèle  apparent  au  parallèle  vrai. 

Si  du  point  C  où  Ton  a  observe  le  passage  du  centre  au  fil  horaire  du 
Hiicromètre  ,  on  mène  Tare  de  ■  arallèle  vrai  C/I'  qui  pourra  ^ire  con- 
sidéré comme  une  petite  ligne  droite,  il  résulte  de  la  pcrpcndicularilé 
des  diverses  parties  de  la  ligure,  que  l'atiglo  6XW  sera  égfil  à  Tan^le 
P'CP  que  nous  avons  nommé  n  •  n  exprime  donc  ,  dans  nos  formules, 
l'angle  du  parallèle  apparent  avec  le  parallèle  vrai. 

Pour  rendre  ces  formules  commodément  applicables  ,  il  faut  exprimer 
les  quantités  qu'elles  renff:rment  par  des  dénominations  p;énci  aies  qui 
puissent  s'^appliqucr  d'elles-mêmes  à  tous  les  cas  ,  sans  avoir  besoin  de 
recourir  ,  pour  chacun  d'eux  à  une  figure  particulière.  Pour  cela,  nous 
adopterons  la  notation  suivante. 

Soit  Finsiant  du  p.issaqe  du  centre  au  fil  horaire  du  micromètre.   =r  t 

Pinstant  du  passage  de  l'astre  au  même  fil =  t"" 

l'asc.  droite  appar.  du  centre  sur  l'éq.  vrai  à  Tépoque  t'\, . .  =  -<4 
sa  distance  apparente  au  pôle  vrai  à  la  même  époque. ...   :=  A 

sa  distance  apparente  au  pôle  du  micromètre =:  /^ 

Tasc.  droite  appar.  de  l'astre  sur  l'éq.  vrai  à  l'époque  t'\  ...  =:a 
sa  distance  apparente  au  pôle  vrai  à  la  même  époque ...  -  =  i^ 
sa  distance  apparente  au  pôle  du  micromètre =<2 

Avec  ces  désignations  ,  nous  aurons  évidemment 

CTzrzD  —  d.CQ  —  A-^^:,  T-=i5{r-t')',TQ=(a'^A)siu^'j 
et  en  substituant  ces  expressions  dans  nos  formules  ,  il  viendra 


<■)  L- 


JS  —  i'  :s  D  —  cl  —  1 5  .  (  t"  —  r'  )  sin  A  .  sln  n 
A  )  sm  ^  ■=  i5  .  {t"  —  ^ )  sin  A  -ï-  s  D  —  il\  s'inn. 

Si  A  et  ^  sont  supposés  connus  par  les  tables  de  la  lune  ,  la  pre-« 
mière  équation  fera  connaître  A  >— (T  et  ensuite  l  ^  après  quoi  la  sccondo 
donnera  a  —  A  et  a.  C'est  ce  qui  arrive  quand  on  observe  les  taches 
de  la  lune. 

Si  au  contraire  J'  et  a  sont  donnés ,  on  pourra  en  déduire  A  et  A,  Pour 
cela  il  faudra,  dans  le  second  membre  de  la  première  équation ,  8ub»A- 
tuer  <r -î-  D  —  </auheudc  A,  ce  qui  sera  sufGsammeut  exact.  AIoi^ 
cette  équation  donnera  A  —  /et  ensuite  A.  Après  quoi  la   seconde 


4ao  jLSTRONOMIE 

donnera  a — ^  et  etisuxie  ^.  Cest  ce  qui  arrive  quand  on  Goniptre 
la  lune  à  une  étoile  tfui  la  suit  et  qui  est  supposé*^  connue. 

Os  différences  A  —  J" ,  a  —  ^,  sont  celles  que  Ton  doserverait ,  A 
ks  liU  horaire»  du  micromètre  étaieut  dirigés  vorb  le  pôle  vrai  à  Pinsiant 
de  robservation.  Elles  sont  par  conséquent  affectées  des  effets  de  h 
réû'action  et  de  la  parallaxe  pibpres  à  chacun  des  deux  astres  ^  il  £iut  le» 
en  dépouiller. 

Coinuiençons  par  les  coordonnées  du  centre  de  la  hiue.  Soient  ^  A' 
son  ascension  droite  rt  sa  distance  polaire  vraies^  calc^ilées  pour  l'ins- 
tant t"  ,  au  moyen  des  tah!es  astronomiques.  Désignons  par  les  in- 
dices l  P  yf]  .  [P  A'  ]  !:•«  cîianf^emens  produits  par  la  parallaxe  sur 
ces  deux  élémens  ^  changemeus  que  nous  ayons  appris  à  calculer  exac- 
tement dans  le  chapitre  XIX  du  premier  livre.  Désignons  de  même 
au  mojen  des  indices  [  Il  ^"\  ,  [ /i  A' ]  les  changemens  analoguet 
produits  sur  ce^  mêmes  élémens  par  la  réfraction  ^  changemens  qui  sont 
toujours  de  signe  contraire  à  Teflfet  de  la  parallaxe.  Cela  posé  ,  les 
élémens  du  lieu  apparent  seront  donnés  en  fonction  des  élémens  da 
lieu  vrai  de  la  manière  suivante  :  ^ 

A  =  A'+  [PA']  —  [R  A']. 

Pour  calcider  les  tenues  [  R  A'~\  ,  [A*  A']  ,  il  faut  remarquer  que 
les  effets  de  Li  réfraction  ,  coinuie  ccu:t  de  la  paialiaxe  ,  se  réduisent 
à  produire  "un  petil:  cliangcmcnt  dans  la  distance  apparente  de  l'astre 
au  zénith,  avec  cette  seule  di{f(^rence  que  la  réfraction  élève  l'astre 
au  lieu  que  la  parallaxe  rab;.issc  ,  Opposition  que  nous  avons 
exprimée  dans  l'équation  précédente  en  donnant  à  ces  deux  genres  de 
correction  des  signes  opposés.  Ainsi  quand  on  aiïi-a  calculé  [  P  A'  ] , 
\,P  A']  par  ces  formules  donnéi^s  dans  les  pages  '256-259  du  premier 
livre  5  ii  suffira  de  mettre  dans  ces  foruiuh^s  \\  réfraction  Jl  correspon- 
dante à  la  distance  zéiîitli;fle  apparente  if  ,  à  la  place  de  la  parallaxe 
de  hauteur  que  nous  avions  alors  désignée  par  w  ,  ou ,  ce  qui  revient  au 

uicme  ,  il  faudra  substituer -'•'  ,  an  lieu  desin  n  drrnsces  formules. 

siu  II  • 

où  n  représentait  la  paraiiave  lioriso.-âUde  \  car  sin  «?  =siu  Il.sin  Z, 

En  représentant  par  des  petites  lettres  les  quantités  analogues  relati- 
vement à  Fustrc  qr.e  Ton  {jompare  à   la   lune,  on  aura   de   mêma 

a  ■=.  a   —  [^«]  -H[ra'] 
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«t  en  prenant  les  différences  de  ces  coordonnéoi  à  celle  de  Ift  Inné , 


on  aura 


Les  ternies ,  qui  dépendent  de  la  réfraction  et  de  la  parallaxe  dans  les 
«econds  membres  de  ces  équations ,  sont  donnés  par  les  formules  du 
premier  livre  en  fonction  des  éle'mcns  ^4',  A',  a\  ^\  du  lieu  a  rai  des  deux 
astres.  ^  et  A'  seront  toujours  donnés  avec  une  exaclitudo  plus  qiTe  suf- 
fisante par  les  tables  de  la  lune.  Quant  à  a  et  J^'  ,  si  c'est  une  étoile 
que  l'on  observe  ,  ils  seront  pareillement  donnés  par  les  catalogues  \ 
■  mais  si  c'est  une  taché  de  la  lune,  ils  ne  seront  pas  connus.  Dans  ce  cas 
QB  éludera  la  diCliculté  en  remarquant  que  la  réfraction  et  la  parallaxe 
relatives  à  la  tache ,  différeront  extrêmement  peu  de  la  réfraction  et  de 
la  parallaxe ,  relatives  au  centre  du  disque ,  de  façon  que  ces  deux 
genres  de  correction  s"'entrc-détruiront  en  grande  partie  dans  les  seconds 
membres  de?  éijuations  (2).  On  pourra  donc,  pour  les  calculer,  employer 
au  lieu  de  A'  ùi\  à ^ ^  les  élémens  A  A  ^  a  i"  du  lieu  apparent ,  dont 
les  deux  premiers  sont  donnés  par  les  tables  de  la  lune  ,  et  les  deux 
derniers  par  les  équations  (i).  Si  la  parallaxe  horisontalc  de  la  tache 
n'est  pas  déjà  connue  par  des  calculs  antérieurs  ,  ou  la  supposera 
d'abord  égale  à  celle  de  la  lune  j  ssuf  à  recliiier  cette  supposition  dans 
un  second  calcul ,  quand  la  position  de  la  tache  sur  le  sphéroïde  lunairt 
fera  ainsi  déterminée  par  une  première  approximation. 

Ainsi  de  toute  manière  on  connaîtra  les  termes  qui  dépendent  de 
la  réfraction  et  de  la  parallaxe  dans  les  équations  (2)  ^  ou  a  déjà  les 
différ'^nces  A  —  a  ^  A —  S  par  les  équations  (2).  Ou  counuitra  donc 
les  valeurs  de  ^  //'  ^  A'  —  «^'  j  et  coniuie  A'  et  A'  ou  </  et  /  loat  . 
supposées  connues  exactement  ,  on  auia  séparément  les  valeurs  de  cha- 
cune de  ces  quantités. 

Il  devient  maintenant  facile  de  calculer  Fangle  f^ÇTméjûM  le  paral- 
lèle apparent  de  la  lune  avec  le   parallèle   vrai  :   les  mèuM^  ^émens 
Tont  nous  servir.  En  effet ,  d'après  \aJî§»  4  «  où  (^Ê^gepréacotck 
cet  angle,  les  petits  arcs    CH\  C'W  peuvent  être  |^pdms  comnie^     ^ 

rectilignes  5  ce  qui  donne  tang  n  =  — —  •  Il  ne  reste  plus  qu'à  calcu-  • 

1er  ces  deux  quantitéH 

Pour  cela ,  nyiim^Ds  A.  la  distance  appareiUe  CP  an  cen  tre  de  1» 

t  • 


'/ 
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Kine  au  pôle  de  réquatcup  dans  la  première  observation  àTépoque  t\ 
]Nous  avons  déjà  nomint-  A  celte  m«inie  distance  à  Tépoque  t  '  où  dte 
était  égale  à  C P  ^  nous  aurons  donc  C'IJ'  =  A  —  A.  Quant  à  CH*j 
c^est  la  variaiion  de  [\ir.^^]e  horaire  apparent  de  la  lune  enti'c  les  deux 
ëpO'jMies  ,  umhîpiice  j.ar  la  distance  apparente  au  pôle  vrai  C'P.  Soit  3f 
rascension  di'oitc  du  zénith  à  Tépoque  t' ,  et  nommons  yi^  Fascçosion 
droite  pppariulc  du  Cf^ntie  de  ia  lune  à  ce  même  instant,  i^/  —  -<4, 
exprimera  sou  an-^ie  !ior.âr«  compté  d^orient  en  occident.  De  même  ) 
à  r('p'.î:-uc  t'\  c<t  an^Ie  horaire  sera  lil  —  A\  par  conséquent ,  la  varia^ 

lion  qu'il  éprouve  tsi  JM  —  A  —  (  M  —  u4 ^  )  ^  ce  qui  donne 

CW  =   ^^M  -  il/ —  (  yl  —  ji^  )  }  sin  A^ ,  et  par  suite 


tang  n  i= 


|iW~  i^/  —  {A-  A^  )  J  sin  A 

'^/  — ^/^  étant  le  mouvement  de  la  sphère  céleste  entre  îes  instans  def 
çbservn lions  ,  est  égal  à  i5  (  t" —  i' )  :  je  supj)Ose  ï.  et  i'  exprimés  en 
ttms  sydéral.  Quant  à  A^  -  A  et  A^  A  ^  Ce  sont  les  différences  de 
détîinaioon  et  d'ascension  droite  du  centre  de  la  lune  ,  affectées  dck 
rcfracîion  et  de  Li  parallaxe  ,  et  calculées  pour  les  instans  des  deux 
obser\ allons.  En  niellant  pour  l\f —  j1/ sa  valeur  ,  il  viendra 

A  —A 


tan  g  n  = 


:,5/-  0-(^^-^/)}sinA, 


Au  rrsto  ,  on  pourrait  rraleniont  calculer  ces  éicmcns  pour  deux 
amies  éjiofMH'^  /'/",  difféicTitcs  des  pvécéJcnUs,  p'Uirvu  quelles  fussent 
éloij;n.'rs  Tune  de  I  aiiiie  de  ptu  do  uiiiiu!e<.  La  fornude  donnera  égalc- 
n\v\\\  ia  \.^.l"ur  de  ran';lr/i  .  ear  on  peut  supposer  le  mouvement  de  la  lune 
unifoiineel  i-ee'lîipno  penJ  nt  un  si  court  intervalle  de  tems.  Mais  alors 
il  i<.iul  a  ijue  liiislaui  /"  tt  les  élc'nens  qni  s^y  rapportent  soienr  ^05/é- 
r/i"  s  à  rin-,iani  i  .  connue  nous  ra\ous  suppt>sé  dans  notre  formule  , 
si  le  centre  de  la  lune  passe  au  fil  horaire  avant  Tastrc  ,  et  au  con- 
traire oiÛPÏ'ctirs  ^fk  lasLre  pass»'  le  premier.  Celte  attention  est  néces- 
saln  po^Pk^e  i'.ir.i^îe  11  prenne  le  sipjne  qu^il  aurait  naturellement, 
d'après  ^ktfHi^in'iIf  ,  si  Ton  emj  lovait  dans  le  calcul  les  époques 
*  mômes  i'  et  ^BRs  deux  observatigns.  A  cela  iflîs  il  n'y  aura  aucune 
prccauli.ii  p  îrliculière  .î  prendre  dans  iVmploi  de  nos  formules. 

Jwsip"  iri  nous  avons  supposé  le  lil  équalorial  au  micromètre  di- 
rigé suiNîMit  Ir*  paiallèl.'  apparent  de  la  lune.  Darfs  la  pratique  ,  on  est 
■fresque  toujours  forcé  de  diriger  ce  iil  sur  cel«if^g%  deux  astres  qui 


^4 
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pisse  lé  premier  au  fil  horaire.  Pour  nccommoder  nos  formnles  à 
cette  disposition ,  il  nj  a  qu'à  regarder  que  les  lettres  capitales  9« 
rapportent  m  général  à  Tiistre  sur  lequel  le  fil  éqnntorial  est  dirip;é. 
Si  cet  astre  est  une  tache  ^  il  n^cu  résulte  aucun  changement  dans  les 
calculs  ,  puisque  le  mourcnient  de*  taches  est  pariillcle  à  celui  du  bord  j 
B^ils^agit  d'une  étoile  .  la  valeur  de  u  ne  dépend  «jue  du  chan^trmcnt 
de  la  réfraction.  Si  Ton  nc^li»^':ait  ce  chanf^cinent  ,  les  corrt étions 
dépendantes  du  parallèle  apparent  sciaient  nulles  :  et  en. effet  c«.'.a  devait 
être  ainsi  ,  puis({ue  dans  celte  supposition  les  Hls  horaires  du  luicro-r 
mètre  se  trouvent  dirigés  vers  le  pôle  vrai. 


NOTE    IL 


Formules  pour  la  rotation  de  la  Lune, 

Les  formules  que  j'ai  données  pour  la  rotation  du  soleil ,  paf;e  254  > 
•^appliquent   aussi  à    la  lune  avec    quelques    lettres   inodilicatious. 

Pour  le  faire  voir,  j''adopterai  les  mêmes  dénominations  :  .r,j^,  s 
seront  les  coordonnées  de  la  taclic  rapporlé<'S  à  liois  axes  rectangu- 
laires menés  du  centre  de  la  terre  à  Téquinoxe  du  prim*  nis ,  au 
premier  point  du  cancer  et  au  pôle  boréal  de  l'éclipficpie  ;  ^',  V^  Z, 
seront  les  coordonnées  du  centre  de  la  lune ,  rapportées  aux  mêmes 
axes.  Je  nommerai  r  la  distance  He  la  tache  à  la  terre  ,  ^  et  a  sa 
longitude  et  sa  latitude  géocentri(|ups  qui  re  concluent  de  Tolwer- 
Tation  ;  7?,  // ,  A  seront  les  quantités  analogues  pour  le  centre  de 
la   lune.   Cela  posé  ,  on  aura  ici ,  nomme  dans  la  pai^e  254  > 

X  =  r  cos  A  cos  / ,    X  '==■  1  cos  a  sin  /,     z  =  r  sin  a  , 
f t  de  même  pour  le  centre , 

JT  =  /{  cos  A  cos  Z  ,     Jr=  /?  cos  A  sin  L  ,    Z  =:  Rsio,  A. 

Toute  la  différence  consiste  en  ce  que ,  pour  le  soleil ,  on  avait  A  =  o. 
j\?aintenant ,  si  Ton  nomme  x*,  y\  s'  les  coordonnées  sclcnocen- 
triques  de  la  tache,  rapportées  à  trois  axes  parallèles  aux  précédens, 
et  passant  par  le  centre  de  la  lune  j  on  aura  également 
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e''cst-à-dirc, 

x' z=r  cos A  cos l-^  R  cos  A  co« Z/ ,    y' ^^r cfw  x  «in  /  —  7?  cos  A  un  Z , 
x'=r8i    A  —  iR  rin  A» 

Soit  r'  Je  rayon  mené  du  cpntre  de  la  luce  à  la  tache,  on  aura 

x'*  H-  j^'»  H-  z'*  =  r'» , 

ou,  en  mettant  pour  x',  y't  ^'»  ^*""  ^•'^Icurs 

r^-^urli  <  C08A  cos  A  cos(Z  —/)-♦-  sinA  sin  A^  =  r'=»  —  ^». 

Comme  dans  cette  recherche  on  suppose  la  lune  sphérique ,  en  nom- 
mant A  son  demi-diaiiiètre  apparent,  on  a 

r'  =  jR  sin  A  , 

par  conséquent)  en  éliminant  J{ ,  il  vient 

,  fcosAcosA  cosfZ)—- /)  +  sin^sin  a|  /■  cos»  A 

r»  —  a  /T  i ^  ^ 1  = 

sia  A  sin>  A 

équation  qui  doit  servir  à  déterminer  r,  et  qui  est  analc^e  à  celle 
que  nous  avons  trouvée  pour  le  soleil.  Afin  de  compléter  cette 
analogie ,  j'ajouterai  au  coelHcient  de  2  rr'  les  deux  termes  .... 
-4-  sin  A  sin  A  cos  (X  —  /)  —  siii  a  sin  A  cos  (L  —  /)  ,  qui  s'*entre-dé- 
truisent ,  et  alors  1  équation  prendra  la  forme  suivante  : 

,  jcos(A-A")cos{/^-r!-|-2sinAsinAsin»7 'Z-/)î          r'ros'A 
t^—^rr  ^ t: "* 

sin  A  sin'  A 

qui  étant  résolue ,  donnera  pour  r  ces  deux  valeurs 

r'    Ccos(A-A)cos(Z-Z)-4-asinxsin Asin'5(/.-/).  "J 

^ \i  V  ]  cosf  A-A)ros(Z-/;.4-2sinÂsinAsin^i(^.-  ')  p-cos' Ai 

mais  de  ces  deux  valeurs  ,  il  ne  faut  prendre  «ju^  la  plus  petite , 
celle  où  le  radical  est  affecté  du  signe  uégHiil ,  parce  que  les  taches 
que  nous  observons  sont  toujours  dans  la  partie  du  sphéroïde  lunaire 
la  plus  voisine  de  la  terre;  i)  faut,  de  plus,  transformer  la  quaniilc 
qui  est  sous  le  radical ,   de  manière  à  en  rendre  le  calcul   exact  et 


r— 


sin 
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fyidle.   Pour   cela ,   nous  introduirons ,    comme   daiM   Varticlc  cilé , 
un  angle  4?   *^^  qu'où  ait 

sin*  4  =  {  cos  ( A—  a)  C08  (L— /)  -*-  2  sin  x  sin  A  ain» [  (L — /)  J  *  —  cos»  A . 

ou,  en  développant  le  preÀiicr  terme ^ 

sin»  4  r=  008*  (A— a)  cos»  (L-^)-  cos^  A 
-»-4si"^si^^c0s(A-A)cos(Z-/)sin»  £  (^-/)+/fsin»Asin'Asin45(X-Ç. 

or  ici,  comme  dans  Tart.  cité,  la  quanillé  cos»(A-x)cos»(/^-/)-cos'A 
peut  se  mettre  sous  la  iormc. 

sJn(A-4-£~/)sin(  A  —  Z-4-/}  —  sia«(A  — a)cos' (/^  — Z), 

on  aura  donc  ainsi 

sin»  4  =  sin  (  A+£-/)  sin  (A-£+/)  -sin»  (A- a)  cos»  (£-  /) 
M-  4  sin  A  sin  A  cos  (A-  a)  cos  (L-l)  sin'j  (£- 1)-^  4  *i°'  ^  sin»  A  sin*  î  (L-  /;. 

Sous  cette  forme ,  sin*  4  ^^r*  entièrement  composé  de  petits  termes , 
dont  le  calcul  pourra  se  faire  avec  beaucoup  d''exactitudc.  Connaissant 
4  )  on  aura 

{cos  ^  A  —  a)  cos  {L—  /)  +  2  sin  a  sin  A  sia»  -^  (L—  /)  —  sin  4  (  , 
sin  A  ,  i 

et  en  substituant  cette  valeur  dans  les  expressions  de  x\  y'  z\  elle» 
deviennent 

,___       r       (cosAcos/cos(A-A)cos(/i-/)-cosAcos//  "J 

sin  A    l       +asinAsinAco8Acos/sin*^(L-4)-coftAcOB/sin4  5 

, r'      j  cos  A  sin  /  cos  (A-a)  cos  (/i-/)- cos  A  sin  Zr  1 

sin  A  (         -4-2ainAsinAcosAsin/sin'5(r-/)-cosAsin/sin4  ( 

r        rsin  Acos  (  A-a)  cos  (L-/)-sin  A 


sin  A 


rsin  Acos  (  A-a)  cos  (L-4)-sm  A  1 

\  -t-  28in*  A  sin  A  sin*  J  (  Zi-i  )  -  sin  x  sin  4  ) 


Dans    chacune    de   c^    expressions,   les   deux    premiers   termes   ont 
«Dcx)re  besoin  d'être  transformés  pour  qu'on  en  puisse  Êiire  le  calcul 
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avec  exactiluile  ;  mais  cela  est  très-facile.  Con^déroas  ,  par  exemple  f 
les  deux  termes 

C08  A  cos  /  cos  (A  —  A  )  cos  (  Ai  —  /)  —  cos  A  cos  L,  , 

qui  apparti'DiKnt  à  la  valeur  de  x*'  £n  développant  cos(A-~a)> 
on  le  mettra  sous  la  forme 

cos  A I  ces' A  cos /cos  [L^^l)  —  cos  £|  +  cosA  cos/sinxsin  A  C08(l^— /), 

ou  bien 

cosAJc  s/cos(/i-/)-cos£»  >+8inAco5/c05(L-/)|cosA»inA-cosAsinA|, 

expression  qui  s«  réduit  à 

cos  Asin/siu  [L  —  /)  -f-sinAcos/cos  (/^^ — /)8in(A  —  x)  , 

''ésultat  dont  tous  les  termes  sont  multipliés  par  des  sinus  d^arci 
fort  petits.  De  même ,  les  deux  premiers  teunes  de  ^'  peuvent  s« 
tituosformer  en 

—  cos  A  cos  ^in  (Z  —  /)  +  sin  a  sin  /cos  {L  —  /)  sin  (A  —  a)  , 
et  ceux  de  z^  en 

—  cos  A  cos  (L  —  /)  sin  (A  —  a)  —  a  sin  A  sin^  ^  [L  —  /}. 

Avec  ces  transformations,  les  valeurs  définitives  de  x',  y\  ^'  d«- 
vicnnent 

ar '= \  cos  A  sin  l  sin  {^L  —  /)  -H  sin  A  cos  /  ros  {^L  —  /)  sin  (  A  —  a  ) 

sinA  t^ 

4-  2sinAsinAcosAcos/siii^^  {^L  —  1)  —  cosA  cos /sin4>, 


r 


y  = j  —  cosAcos/sin  (Zi  —  /)  +  sin  A  sin/ cos  (/^^ — /)sin  (A  —  a') 

sinA  ^ 

-f-  a  sin  A  sin  A  cos  a  sin  /  sin*  5^  (  />  —  /)  —  cos  a  sin  /  bin  ^j , 


.         j— cosAcosr/i-/)sin(A-A)-2cos»AsinAsin*I(£-/)-sinAsin4r 
siii  Ci  l  ^  y 

à  quoi  il  faut  joindre  Téquaiion  auxiliaire 

sin^4=sin(A-f-/v-/)sin(A-Z4-/)-cos'(/:-/)sin»(A-A) 
4-  4  sin  A  sinA  cos  (A- a)  cos  {L- 1)  sin-^(L-/)  4-  4  siu'  a  sin*»  A  sia  ♦  £  (-/^-/j» 
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LtnB  trois  valeurs  de  x^  y*  z'  étant  ëleyëci  au  carré  ,  doivent  latU.^ 
(aile  à  la  relation 

et  Ton  peut  aisément  vériliçr  qiuî  cette  condition  est  remplie  par  \fM 
expressionA  prcccdenies.  Ainsi,  quand  on  aura  calculé  les  valeurs  nu- 
mérir|»es  de  x  ^  y'  x\  on  pourra  se  servir  de  cette  relation  pour  Ir»  vé- 
rifier. Ces  expressions  qui  sent  générales  et  rif;ourcuses ,  jiaraisscni  aussi 
les  plus  simples  qu'il  soit  possible  d'ohlcnir  ,  car  les  tcrnips  qui  les  com- 
posent ,  ne  comportent  aucune  réduction    algébrique   entre   eux. 

Supposons  maintenant  que  Ton  ait  ainsi  calculé  trois  positions 
•élénoccuiiiqurs  d'une  nicmc  tacbe.  Puisque  cette  lacbc  se  meut  sur 
un  j)l;m  parallèle  à  réqimieur  lunaire,  Téquation  de  ce  parallèle  sera, 
«n  générai  ,   de  la  forme 

z  =  ex  -4-  i^  4-  Z>. 

mais  les  cocflicicns  <z  et  &  ne  seront  pas  constans  comme  lorsqu''il  s''apîs- 
sait  des  taches  du  soleil  dont  Taxe  de  rotation  reste  constamment 
parallHe  à  lui>nK'mc  \  ils  seront  "lariables  avec  le  tcms.  Gir  la  trace 
du  plan  de  la  tache  sur  réclipllque  devant  toujours  rester  parallèle  à 
la  trace  de  Téqualeur  lunaire  ,  doit  avoir  ,  comme  elle  ,  un  mouvement 
TCtrosradc  éfial  au  xAouvemcnt  moyen  des  nœuds  de  Torbite.  Pour 
cxprimrr  cette  circonstance  ,  cherchons  l'équation  de  la  trace  du 
parallL-le  sur  Téclipliquc. 

Rappelons  nous  qu''cn  désignant  par  /  l'inclinaison  d^un  plan  fixe, 
et  ])ar  A'  la  lon'^itude  de  son  nceud  ascendant  pareillement  supposée 
lixe  ,  on  a  (  page  264  ) 

a  =  —  ung  /  sin  jy ,     i  =:  -4-  lang  /  cos  iV. 

En  supposant  que  ces  Vîdcurs  soient  celles  qui  conviennent  à  la  po- 
sition du  parallèle  ])0ur  une  certaine  époque,  piles  ne  conviendront 
plus  à  une  autre  époque,  car  la  longitude  i\'  aura  cliangé  dan» 
riutervalle  d'une  quanti  lé  mesurée  par  le  mouvement  rétrograde  du 
nœud.  Soit  donc  m  ce  mouvement  pour  Tunilé  de  tems,  par  exemple, 
pour  UH  jOiir ,  et  soit  t  le  tems  aussi  compvé  en  jours  à  partir  de 
rcpo<pie  0^1  1a  longitude  du  nœud  était  JY  \  rex])ression  de  cette 
longitude  à  une  autre  époque  postérieure  ù  Ja  pi'emièrt  d'un  nombre  t 
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de  jours  sera  iV  -^mt;  et  par  conséquent ,  les  valeurs  génératles  de  A 
et  de  ^  seront 

tf  =  —  tang  /  sin 5  .V—  mtX  ,    ô  =  -4-  un^  /  cos { iV  —  mï  j . 

SuhMÎtuant  ces  Yaleurs  dans  réquation  du  parallèle ,  elle  deyicnt 

5  =  —  X  tang  /  sin  (  iV  —  mt)  -h  y  tang  I  cos  f  iV  —  iwr  >  -!-/>; 

ou  ,  en  développant  sin  (iV  —  mt)  et   cos  iV  —  iwî , 

2=-  /  xco&mL-jrsiamt\  un^/siniV-4-  {  arsin/ni-l-^cosmi  \  tang/cosiV+D. 

Maintenant,  les  inconnues  relatives  à  répoqtie  prise  pour  origine, 
sont  en  évidence ,  et  si  Ton  fait ,  pour  abréger  y 

A-zz.  —  tang  /  sin  iV  ,    J5  =  -4-  tang  IcobJS  ^ 
va  aura 

z  z=  A ix co^ mt -^^ y  s\nmt\  -\-  B  {xûnmt'^'Y  cos/nt>  -l-Z>; 

les  trois  inconnues  A  ^  B  y  D  y  entreront  donc  dans  ces  équations 
d%ine  manière  linéaire.  Chaque  position  observée  de  la  tache  déter* 
minant  2 ,  a* ,  j*  et  2 ,  donne  une  relation  numérique  entre  les  incon- 
nues; et  trois  positions  suffiront  pour  déterminer  complètement  leoift 
valeur»^  quand  on  les  counaitra,  on  aura 

. A 

tari;  /  =  y  ./h  -t-  //> ,    tang  iV  = — - 

On  nïiv?i  uOiic  air»bi  la  valeur  de  rinclinaisoo  du  parallèle  et  la  lon- 
filîiLi;  dfi  son  ïiœud  à  r<'])Oquo  que  Ton  aura  prise  pour  origine  de» 
tciiis  ,  et  CCS  quciutilLS  seront  les  mcnxes  pour  Téquaieur  lunaire  ,  à 
cause  dît  piU'al.V''liii.ie. 

î/cf[aaiion  de  condition  entre  A  et  B  est  tonl-à-fait  analo*5ue  à 
ceiie  q;ir  i^uus  avons  trouvée  pour  les  taches  du  soleil  y  elle  n'en 
cîiif-TC  quo  f-ar  iiraroduction  du  tcms  ty  n^.ais  comme  ces  lenis  SOBI 
dv-,  'jxi  ^nlitt  j  coiintii's ,  il  n"'en  résiliera  de  différence  que  dans  les 
vr.lnirs  '.'jiîi''ii'[uc".  <^es  coefiJcieRs  ,  et  tout  ce  que  nous  avons  dit 
sur  i'-.i'^a,:^.?  J'j  lette  ét]i:aùoii  ,  e:i  traitant  des  taches  du  soleil  ,  s"'ap- 
pioijc  ci^-;lu":n.-:it  à  î'i  \wnc.  On  pouri-a  de  même  faire  concourir  un 
£ï,ruTid  «.:f\ibrr  '■'';i>3LVTniioi:s  à  la  détermination  de  A  et  de  B ^  ainsi 
qi:e  ncus  l";t"\c:i;^  fait  .ilcrs  ,  et  leur  ensemble  donnera  ces  quantités 
avec  iouie  rcxacûtude  que  Ton  peut  attendre  des  observations. 
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CHAPITRE    XIY. 


Des  Eclipses  en  générnh 


78.  Nous  voici  arrivés  à  des  phénomènes  qui  ont  été 
pendant  longtems  l'objet  de  la  frayeur  des  hommes,  et 
qui  y  par  le  progrès  des  lumières ,  n'excitent  plus  que 
l«ur  intérêt  et  leur  curiosité. 

Je  décrirai  d'abord  les  phénomènes  généraux  que  les 
éclipses  présentent  ;  nous  déterminerons  ensuite  les  cir- 
constances dans  lesquelles  elles  peuvent  arriver  ;  enfin , 
je  donnerai  les  moyens  de   les  prédire. 

Considérons  d'abord  les  éclipses  de  lune.  La  terre  étant 
un  corps  opaque  éclaire  par  le  soleil ,  projeté  au  loin 
derrière  elle  une  ombre  dans  I!espace.  Quiand  la  lune 
entre  dans  cette  ombre ,  elle  ne  reçoit  plus  la  lumière  du 
soleil ,   et  doit  par  conséquent  s'éclip§er. 

79.  Si ,  par  les  bords  opposés  du  disque  du  soleil ,  on 
conçoit  des  lignes  droites  qui  rasent  la  surface  terrestre  , 
comme  jiB  ^  A'B'^  y oy.  Jig.  5  ,  ces  lignes  représente- 
ront la  limite  de  l'ombre ,  et  comme  le  soleil  est  beau** 
coup  plus  gros  que  la  terre ,  elles  se  croiseront  derrière 
la  terre  ,  de  sorte  que  l'ombre  aura  la  figure  d'un  cône 
circulaire  si  la  terre  est  sphérique  ,  elliptique ,  si  elle  a 
la  forme  d'un  ellipsoïde. 

Ainsi ,    lorsque  la  lune   entre  dans    cette  ombre  ,    et 
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de  la  lune  ;  en  un  mot .»  toutes  les  considérations  relative! 
aux  éclipses  de  lune  s'^appliquent  également  aux  éclipses 
de  soleil  quand  on  consAdère  un  observateur  placé  dans 
la  lune ,  car  ce  que  nous  appelons  des  éclipses  de  soleil, 
ne  serait  que  des  éclipses  de  terre  pour  un  observateur 
ainsi  placé. 

83.  Cberchons  xnaintenant  les  mesures  précises  de 
ces  phénomènes  ,  et  calculons  les  circonstances  dans 
lesquelles  ils  peuvent  arriver. 

La  première  chose  à  détermier  dans  cette  recherche , 
c'est  la  longueur  du  cône  d'ombre  projeté  derrière  la 
terre ,  alin  de  voir  s'il  s'étend  toujours  jusqu'à  l'orbe  de 
la.  lune.  Pour  cela  ,  nous  ferons  d'abord  abstraction  de 
l'atmosphère  terrestre  ;  de  plus  nous  supposerons  que  la 
■iîgurc   de  la  terre  soit  sphérique. 

Soit  Jig.  7  iS' le  centre  du  soleil,  3^  celui  de  la  terre  sup- 
posée sphérique  ,  A  B  la  ligne  droite  tangente  à  la  terre  et 
au  soleil,  et  qui  forme  la  limite  de  l'ombre  pure  :  S  Tsera 
î'axe  du  cône  d'ombre  ^  et  T  C  est  l'alongement  de  ce  cône 
qu'il  s'agit  de  déterminer.  Pour  cela  il  suffit  de  con- 
naître Tangie  TCB  au  sommet  du  cône.  Or  par  les 
premiers  principes  de  la  géométrie  ,  on  trouve  que 
cet  angle  est  égal  au  demi-diamètre  du  soleil ,  moins  sa 
parallaxe  horisontale  qui  est  27/',  i  ,  comme  on  l'a  dit  dans 
le  premier  livre  pag,  nji  (*^. 


(*)  iMenuus  77<>arallèl-  k  CB  ,  et  soit  TC\0  =  STF=  Ù.  Kou. 
S.l       TB  n 

aurons  sin  C  •=.  — =r-  sin sin  o  ,  D  ctat:t  le  diamètre 

^  1  '1 

aj.parent  du     soleil  et    p   sa    parallaxe    liorisontalc  j    d^où   Toq    voit 
C£u*cn   subslituaal  les    arcs  aux  siuiis  .  ce  qui  suflît  poui*  de  si  j>€lits 

D 

angles ,    ou  a  C  = p. 
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D'après  te  résultat ,  on  aura  facileitient  la  longueur  fie 
Ç  T;  car  dans  lé  triangle  CB  T ,  rectangle  en  B^  on  con* 
kiaitTangle  C  et  le  côté  TBj  qui  est  Je  rayon  de  la  terre. 

On  voit  que  la  longueur  du  cône  d'ombre  doit  varier 
avec  lé  diamètre  apparent  du  soleil,  et  par  conséquent  avec 
sa  distance  à  la  terre;  en  voici  les  valeurs  pour  la  distance 
moyenne  dé  c^et  astre  ^  et  pour  les  distances  périgée  et 
apogée  (^'), 


(^)  Soit  D  le  diamètre  apjpArent  du  soleil ,  p  sa  parallaxe  hori' 
Kmtaie,  H  le  rayon.  Diapré»  ce  qui  Tient  d^être  détn&ntxé  datas  là 
%cxt)e  on  aura 


CT=± 


n 


srn 


If^iativiemeut  aux  distan'oes  ^rigée,  moj'^iuie  et  npogée  j  les  Valeurs  di 
Z>  et  de  f  sont  les  suivantes  : 


Ï)i9tance  périgée  . 
Distance  moyenne 
ÏMstance  apogée  • 


1 


6o35^,7 
5934*',3 
5836")^ 


27  ,t 
ar,6 


D 


—  P 


îi99o",5 
ïs94o',i 
a89o",6 


ïln  calculant  CT  krec  les  Talènrt}  xsa  ut>uVera  les  féiuluii  xÉp» 
|k>rtés  dans  la  textv. 


2^ 


Àë 
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Distances  du  centre  de  la  terre  au  sommet  du  cône  d'ofnbrê 

exprimées  en  rayons  terrestres. 

Soleil  périgée    •• •••••     212,896 

Soleil  dans  la  moyenne  distance  •    •   •    •     2i6,53x 
Soleil  apogée.   •• •••     2209288 

84.  La  marche  de  ces  valeurs  montre  que  Tombre 
s'alonge  à  mesure  que  le  soleil  s'éloigne.  On  a  vu  d'ailleurs 
que  la  plus  grande  distance  de  la  lune  à  la  terre  n^est  que 
de  63,941 4^  rayons  terrestres,  c'est-à-dire  beaucoup 
moindre  que  les  longueurs  précédentes;  ainsi  l'ombre  pro- 
jetée par  la  terre  dans  l'espace ,  s'étend  bien  au-delà  de 

Tônîb're  de  la  lune.  Par  conséquent  si  cet  astre  se  trouvait 
sur  le  plan  même  de  l'écliptique,  il  traverserait  cette  ombre 

^à  chacune  de  ses  révolutions  ,  et  il  y  aurait  tous  les  mois 
une  éclipse  de  lune. 

85.  On  peut  calculer  de  la  même  manière  la  longueur  du 
cône  d'ombre  que  la  lune  supposée  sphérique  projeté  der- 
rière elle,  il  suffit  d'employer  pour  le  diamètre  apparent  du 
soleil  et  sa  parallaxe  les  valeurs  relatives  à  la  surface  de  la 
lune.  11  est  facile  de  déduire  ces  valeurs  de  celles  que  nous 
venons  d'employer;  car  d'abord  le  diamètre  apparent  du  so- 
leil vu  de  la  lune  sera  égal  au  diamètre  apparent  du  même 
astre ,  vu  de  la  terre  et  augmenté  dans  le  rapport  des  distances 
de  la  terre  et  de  la  lune  au  soleil.  De  même  la  parallaxe  du 
soleil  pour  la  lune  est  égale  à  la  parallaxe  du  soleil  pour  la 
terre  augmentée  dans  le  rapport  des  distances  ,  et  diminuée 
dans  le  rapport  des  rayons  de  la  lune  et  de  la  terre  ;  avec  ces 
réductions  les  formules  que  nous  venons  de  trouver  pour  le 
soleil  serviront  également  pour  la  lune ,  et  on  connaîtra  les 
longueurs  des  cunes  d'ombre  qu'elle  projeté  derrière  elle 
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dans  PespaceC^).  C'est  ainsi  que  Ton  a  calculé  les  résultats 
suivans   qui  se  rapportent  aux  deux  cas    extrêmes  dans 


(*)   Relativemeïit  à  la  lune ,  nommons  B^  y  IX  et  p'  les  quautitéi 

que  nous  avons  nonmiées  R  ^  Df  py  relaÛTcment  à  la  terre ,  c^est- 

à-dire  9  le  rayon  de  sa  surface,  le  diamètre   apparent  du  soleil  et 

la  parallaxe  horisontale.  Diaprés  la  formule  trouTëe  dans  la  note  pré-  . 

cédente ,  la  longueur  du  cône  d'ombre  pure ,  projetée  deiTÎère  la  lune^ 

R*  ' 

aura  pour  yaleur  '    .^  ■        \  mais  Ce  r^ultat  ainsi  pr4- 

"°  {—  -  A 

KtsJûXjt  y  se  trouverait  exprimé  en  parties  du  rayon  lunaire  R*^,  Pour  Pavoir 
en  parties  du  rayon  terrestre  ,  il  faut  le  mettie  sous  la  forma  •  .  • 
R' 


"(l) 
-{~^} 


Maintenant^  si  Ton  nomme  A  et  /  les  distanças  du  soltil  et  da 
la  lune  à  la  terre  >  on  aura 


^'=-7r-T">A'  =  A' 


A—/'    '  r  —  r     -^         A  — rf^ 
par  conséquent 


•r,  puisque  p  est  la  parallaxe  horisonule  du  soleil  pour  la  terre  1; 

R  ^  JM  à 

on  a  sin  ;t>  =  --r-  >   par  conséquent  A  =:  — r—  5   de  même ,  ca 

nommant  P  la  parallaxe  horisontale  de  la  lune ,  on  aura  .   .    .    •  ^ 

R  A  sin  P  . 

5  ^ ,  de  là  on  Ure  -r r-  =  -r— -?— -  ?  ou  ium% 

siu  P  A  —  J*  sin  i^  —  sin  /> 

plcmeiJt  "^-^ =  -p— '  «*'  ^^  P^^'  >  ^^  craindre  d'cr^ 

rcur,  substituer  les  rapports  de  Cfs  petits  arcs  à  celui  de  leurs  sinui. 
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lesquels  ta  longueur  du  cône  est  la  plus  grande  ou  la  plm 
"petite  comparativement  à  la  distance  à  la  terre. 


Soleil  apogée.  Parallafxe  maximum. 
Soleil  périgée.  Parallaxe  minimum. 


•  • 


•  • 


liONGUBVR 

.  dn  c6n€. 


59.780 
67.760 


DisTAncs 

de  la  lune 

a  la  terre. 


S&.902 

63.862 


Dans  le  premier  cas  Tombre  d^  la  lune  atteindra  le  centre 


Atcc  ces  réductions ,  la  longueur  du  cône  d'ombi'e  projielée  denièit 
la  lune  aura  pour  expression 


-(^)  • 


pR- 


.      •      ■      • 


R    i 


(0 


R 


D'après  ce  que  Ton  a  vu  dans  la  page  364  >  on  a  —  ^  0,27295  j 

on  a  ensuite  ,  dans  les  circonstances  extrêmes  que  nous  aront  con- 
sidérées dans  le  texte 


Soleil  apogée.   Parallaxe  maximum. 
Soleil  périgée.  Parallaxe  minimum. 


D 

P 

5836",3 
6o35",T 

26",6 

i».i386 
00.997» 


En  substituant  ces  données  dans  la  formule  (i)»  on  aura  les  valeurs  rap- 
portées dans  le  texte.  Quant  aux  distances  correspondantes  de  lu  lune , 

exprimées  en  rayons  terrestres .  on  les  déduit  de  la  formule  /  =r  — : • 
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de  la  terre  et  même  le  dépassera;  dans  le  second ,  elle  n^at^ 
teindra  pas  même  sa  surface.  Ainsi,  quand  même  la  lune 
se  mouvrait  dans  le  plan  de  Técliptique ,  clic  ne  produirait 
pas  toujours  en  passant  devant  le  soleil  une  obscurité  totale 
en  quelque  point  de  la  terre  :  car  les  variations  de  sa  dis- 
tance s'y  opposent.  Son.  effet  se  bornerait  alors  à  cacher 
pne  partie  du  disque  du  soleil. 

86.  Pour  calculer  la  grandeur  des  éclipses  de  lune  et 
ieur  durée,  il  est  nécessaire  de  connaître  le  diamètre  de 
l'ombre  terrestre  à  l'endroit  où  elle  est  traversée  par  l'orbe 
de  la  lune.  C'est  ce  qui  est  très-facile  ;  car  soit  Jig,  6  LL\ 
cette  orbite  supposée  circulaire',  le  demi-diamètre  apparent 
de  l'ombré  vue  dé  la  terre  à  cette  distance  a  pour  mesure 
l'angle  LTC  qui  est  lui-même  égal  à  la  différence  des 
angles   TCL ,    TLA.  L'angle  TLA  est   le  de- mi-diamètre 
apparent  de  la  terre  vue  de  la  lune;  ou  en  d'autres  termes, 
c'est  la  parallaxe  horisontale  de  la  lune  à  l'instantde  l'écHpse. 
Quant  à  l'angle   TCL ,  on  vient  de  voir  qu'il  est  égal  au 
demi-diamètre   apparent  du  soleil ,  moins  la  parallaxe  dé 
cet  astre.  Ces  deux  angles  étant  connus,  l'angle  LTCj  ou 
le  demi-diamètre  de  l'ombre ,  le  sera  également.  Pour  le^ 
trouver  ,  il  suffit  d'ajouter  la  parallaxe  du  soleil  à  la  paral- 
laxe de  la  lune ,  et  de  retrancher  de  la  somme  le  4,emi-dia-. 
mètre  apparent  du  soleil  (*). 

En   calculant  sa  va]eur  d'après   celle   que  nous  avons 
trouvée   précédemment    pour   la   plus    grande  parallaxe* 


/ 
(*)  Diaprés  cette  règle ,  en  nommant  p  la  parallaxe   iu  sohil  • .  I^ 

celle  de  la  lune ,  et  /)  le  diamètre  appai'ent  du  soleil ,  on  aura 

D 

P«ml-diamèlre  4*  l'ombre  pure  =^  jP  +  »  —  — 
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de  la  lune  ,  pour  la  moyenne  et  la  plus  petite,  on  aura  je 
tableau  suivant  : 

Diamètre  de  Tombre  terrestre  à  la  distance  de  la  lune. 


Soleil 


ilune  apogée iSfiGS'^jg 

lune  dans  sa  moyenne  distance.  18377  >5 

lune  périgée  .    ••»•••.  16791  ,1 

Soleil  dans  sa   (  lune  apogée    *•••,••.  i4o64  «4 

distance       /  lune  dans  sa  moyenne  distance.  15478  ,0 

moyenne.      I  lune  périgée  •   .    • 16891  ,6^ 

lune  apogée i4i6i  ,4 

Soleil  apogée.  /  lune  dans  sa  moyenne  distance.  1557S  ,0 

lune  périgée .  16988  ,6 


Le  plus  grand  diamètre  apparent  de  la  lune  n^étant  que 
de  6207'' ,  on  voit  qu'il  peut  toujours  être  compris  et  en- 
veloppé dans  l'ombre  terrestre,  qui  l'excède  mr^me  de  beau- 
coup. Ainsi  toutes  les  fois  que  la  lune  traverse  le  centre  de 
cette  même  ombre ,  elle  doit  être  entièrement  éclipsée. 

Le  diamètre  que  nous  venons  de  calculer  est  celui  de 
l'ombre  projetée  par  la  masse  opaque  de  la  terre.  11  paraît 
que  les  coucbes  inférieures  de  l'atmospbère  absorbent  aussi 
assez  de  lumière  pour  porter  une  ombre  sensible ,  car  le 
diamètre  apparent  de  l'ombre  qui  se  déduit  des  observations 
est  toujours  un  peu  plus  grand  que  celui  que  nous  venons 
de  calculer.  On  évalue  ordinairement  cette  différence  à 
o'*,o3io,  et  c'est  ce  que  les  instans  de  l'entrée  et  de  la 
sortie  de  la  lune  dans  l'ombre  paraissent  indiquer  avec  plus 
de  vraisemblance  ;  mais  celte  évaluation  n'est  qu'empi- 
rique. On  sent  même  que  le  plus  ou  moins  de  pureté  et  i% 
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transparence  des  couches  inférieures  de  l'atmosphère  doit 
y  produire  accidentellement  des  variations  considérables  ; 
enfin  on  sent  que  cette  ombre  portée  par  Fatmosphère 
doit  aller  en  se  dégradant  du  centre  à  la  circonférence 
comme  la  densité  de  Patmosphère  elle-même  ,  et  cette 
dégradation  jointe  à  celle  de  la  pénombre  doit  empêcher  que 
le  contour  de  l'ombre  projetée  sur  la  lune  soit  jamais  bien 
terminé.  Quant  au  tems  que  la  lune  demeure  dans  l'ombre, 
il  dépend  de  la  différence  de  son  diamètre  à  eelui  de 
l'ombre  ,  et  de  la  manière  dont  elle  la  traverse  en  vertu  de 
son  mouvement  horaire.  Nous  reviendrons  plus  loin  sur 
cette  détermination. 

A  parler  rigoureusement ,  la  terre  n'étant  pas  sphérîque 
son  ombre  ne  peut  pas  être  circulaire  ;  elle  doit  être  ellip- 
tique si  la  forme  de  la  terre  est  celle  d'un  ellipsoïde,  et  par 
conséquent  sa  largeur  projetée  sur  la  lune  ne  doit  pas  être 
la  même  dans  tous  les  sens.  Mais  la  limite  de  l'ombre  pure 
dans  les  éclipses  de  lune  n^est  pas  assez  bien  tranchée  pour 
que  l'on  puisse  apprécier  la  différence  de  ses  axes  par  l'ob-* 
servation. 

87.  Si  l'on  veut  calculer  de  la  même  manière  le  demi- 
diamètre  de  l'ombre  lunaire  à  la  distance  de  la  terre,  il  n'y  a 
qu'à  substituer  aux  données  dont  nous  venons  de  faire  usage, 
celles  qui  conviendraient  à  un  observateur  placé  dans  la 
lune.  Ainsi  le  demi-diamètre  de  l'ombre  lunaire ,  pour  cet 
observateur,  serait  égal  à  la  parallaxe  du  JHcil?  relative  à  la 
lune  ,  plus  la  parallaxe  de  la  terre ,  moinsTe  demi-diamètre 
apparent  du  soleil  vu  de  la  lune.  La  parallaxe  de  la  terre  n'est 
autre  chose  que  le  demi-diamètre  apparent  de  la  lune  vu 
de  la  terre.  On  a  donc  par  ce  qui  précède  toutes  les  données 
dont  on  a  besoin.  La  formule  se  simplifie  lorsque  l'on  né- 
glige la  parallaxe  du  soleil  qui  n'a  sur  le  résultat  qu'une 
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influence  prtisque  insensible,  puisqu'elle  n'y  produit  pas  uns 
deml-secnncle.  Alors  le  demi-diamètre  de  Vombre  lunaire 
est  égal  à  l'excès  du  demi-diamètfe  apparent  de  la  hme 
sur  le  demi  -  diamltre  apparent  du  soleil  (*). 

Si  Ton  fait  le  caUul  dans  les  circonstances  les  plus  favo-- 


(*)   £n   coQscrTant  les  dénominations  dont  nooi  avons  fiât  nsa^ 
dans  Ja  note  précédenic  ,  la  parallaxe  lunaire  du  soleil  scn(*»««^. 

p  —7  «   • •.  Le  diamètre  apparent  da  soleil  Tn  du  même  poûott 

h         P  —  p 

P 

sera  D  . •  Ainsi ,  en  nompiant  U'  le  diamètre  amMurent  de 

P  —  p 

la  lune  vu  de  la  terre ,  on  aura 
Demi-diamètre  de  Tombre  lunaire  vu  de  la  lune 

"^    a         'r"  P-p  ""  a.(/>-^)* 

cette  expression  se  simplifiera  ,  si  Ton  se  rappelle  qu'en  divisant  le 
d<;ini-tliaiiictie  apparent  d^un  astre  par  sa  parallaxe  horisontale  on  a 
le  rapport  de  son  rayon  au  rayon  de  la  terre  ,  proportion  qui  a  été 
dcniontrée  page  253   du  I«r.   livre.    En  appliquant   ce   résultat  à  la 

lï  D" 

lune,  on  aura  donc   — --  =  ■ — — .    Si   l'on    substitue    cette    valeur 

li  iP 

K  , 

de  ---  dans  la  formule  précédente ,  on  trouvera  ,  après  quelques  ré- 
ductions , 

denii'diam.  de  TolHBre  lunaire  vu  de  la  lune  = 


7)"~/>        P 

I 


2         />  — p 

Suivant  les  données  dont  nous  avons  fait  vzifr^  en  a 

jr  D 

-  -z=3io4",  ~  =  29i8",!5,P=  i«',i3a58, /»  =  "26",6, 
ce  qui  donne 
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raLles  à  la  longueur  de  Tombre  qui  sont  celles  où  le  soleil 
est  apogée  et  la  lune  périgée  dans  sa  plus  petite  distatice  ,  on 
trouve  que  le  demi-diamètre  de  l'onibre  lunaire  vu  de  la 
lune  est  égal  à  i86''  ;  le  demi-diamètre  apparent  de  la  terre» 
à  cette  même  distance  est  égal  à  la  parallaxr  horisontale  de 
la  lune  au  même  instant,  cVst--aTrdire  à  i%i385B.  Ainsi  dans 
ces  circonstances  qui  sont  les  plus  favorables,  la  longueur  de 
}^ombre  lunaire  est  à  celle  du  disque  de  la  terre ,  comme 
186  est  à  II 386,  ou  comme  i  à  61,2,  c'est-rà-dire  qu'elle  ne 
couvre  pas  la  soixante  et  detixième  partie  ^e  la  largeur  de 
rhémisphère  terrestre.  On  conçoit  que  dans  des  circons^ 
tances  moins  favorables  la  largeur  de  Pombre  serait  moindre 
encore  ;  elle  deviendrait  nulle  si  le  diamètre  apparent  de  la 
lune  vu  de  la  surface  de  la  terre,  était  justement  égal  au  dia« 
mètre  apparent  du  soleil ,  et  négative  s'il  était  plus  grand. 
Dans  le  premier  cas ,  la  pointe  du  cône  d'ombre  atteindrait 
seule  l'observateur  placé  sur  la  tetre  ;  dans  le  second,  elle 
ne  parviendrait  pas  jusqu'à  lui. 

Mais  elle  pourrait  atteindre  encore  d'autres  observateurs 
situés  différemment  sur  le  globe  terrestre  ;  car  en  raison  d^ 


JQ'-^  D  P 

=  i85",35 ,    et =  1,002536  > 


par  oonsécxuent 

'/y  —  D\      P 

V 


c^est  la  valeur  que  nons  avons  donnée  dans  le  texte.  Le  demi-diamètre 
apparent  D"  se  trouve ,  eu  multipliant  la  parallaxe  P  par  le  rap- 
port constant  0,2^62  qui  est  presque  égal  à  7^.  On  voit  que  le  demi- 
diamèlrc  de  ^.omb^e  devient  négatif  quand  D  surpasse  Z)",  d^)u  il 
mit  qu'il  ne  peut  j>as  y  avoir  d'éclipsé  avec  obscurité  totale  si  le 
diamètre  apparent  de  la  lune  ne  surpasse  pas  celui  du  soleil. 


i 
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cette  situation  même ,  ils  se  trouvent  plus  on  moins  ëloi- 
gnés  de  la  lune.  Ceux  qui  la  voient  à  rhorison,  par  exemple, 
en  sont  plus  éloignés  d'environ  ^,  que  ceux  qui  la  voient  au 
zénith ,  le  diamètre  apparent  de  la  lune  sera  donc  anssi 
plus  petit  de  ^  pour  les  premiers  que  pour  les  derniers;  et 
comme  Peffet  de  ces  différentes  positions  est  insensible  sur  le 
diamètre  apparent  du  soleil  à  cause  de  Ténorme  distance  de 
cet  astre ,  il  s'ensuit  que  pour  les  uns  le  diamètre  apparent 
de  la  lune  pourra  être  moindre  que  celui  du  soleil,  tandis 
que  les  autres  Je  verront  plus  grand.  Les  premiers  ne  seront 
pas  atteints  par  le  cône  d'ombre,  lés  seconds  y  seront 
plongés.  On  voit  donc  qu'à  ces  limites  la  position  de  l'ob- 
servateur devient  fort  importante ,  puisqu'elle  peut  le  faire 
entrer  dans  l'ombre  ou  l'en  faire  sortir  par  le  seul  change- 
ment de  la  parallaxe  de  hauteur  :  nous  reviendrons  plus 
loin  sur  ces  considérations.  Pour  le  moment  nous  nous  bor- 
nerons à  remarquer  que  le  plus  petit  diamètre  apparent  du 
soleil  étant  de  SS'66'f^i  ,  et  celui  de  la  lune  dans  la  moyenne 
distance  étant  de  5797"  ,  plus  petit  que  le  précédent ,  il  ne 
peut  déjà  pas  y  avoir  d'obscurité  totale  à  cette  limite ,  et  à 
plus  forte  raison  il  n'y  en  aura  jamais  quand  la  lune  sera 
au-delà  de  sa  moyenne  distance  à  la  terre.  Nous  voyons  de 
plus  qu'à  cause  du  peu  de  largeur  de  l'ombre  lunaire,  il 
n'y  a  jamais  qu'une  très-petite  portion  de  l'hémisphère 
terrestre  qui  puisse  se  trouver  plonger  dans  cette  ombre; 
que  souvent  même  l'ombre  n'atteint  pas  la  terre ,  et  que 
par  cette  double  raison  les  éclipses  de  soleil  doivent  être  dans 
chaque  lieu  beaucoup  plus  rares  que  les  éclipses  de  lune  | 
ce  que  l'expérience  confirme. 

88.  Jusqu'ici  nous  n'avons  considéré  que  l'ombre  pure; 
déterminons  maintenant  la  limite  de  la  pénombre.  Soit  ^5', 
fig.  7,  une  droite  tangente  aux  bords  opposés  de  la  lune 
et  du  soleil ,  LL^  représentant  l'orbe  de  la  lune  ,  l'angle 
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JJ  TC  sera  la  distance  de  la  pénombre  à  l'axe  CT,  Or  cet 
angle  étant  extérieur  au  triangle  C  TU ,  est  égal  à  lasomme 
des  deux  intérieurs  TU  O  ,  TOU  qui  lui  sont  opposés* 
Le  premier  de  ceux-ci  est  la  parallaxe  horisontale  de  la 
fune;  le  second  est  égal  à  O AT  -^^  OTA^  c' est-a-dire 
à  la  parallaxe  du  soleil  plus  au  demi-diamètre  de  cet  astre 
vu  de  la  terre  ;  par  conséquent  l'angle  CTU  ou  le  rayon 
extérieur  de  la  pénombre  terrestre ,  est  égal  à  la  somme  à^ts 
parallaxes  du  soleil  et  de  la  lune ,  plus  le  demi--diamètre 
apparent  du  soleil  (*).  .     . 

£n  retranchant  de  ce  résultat  le  demi-diamètre  de  l'ombre 
pure  ,  on  aura  la  largeur  de  la  pénombre.  Ce  demi-dia- 
mètre est  égal  à  somme  des  parallaxes  du  soleil  et  de  la 
lune  moins  le  demi-  diamètre  apparent  du  soleil  ;  par  con- 
séquent ,  la  largeur  de  la  pénombre  est  exactement  égale 
au  diamètre  apparent  du  soleil. 

89.  Si  nous  voulons  calculer  par  les  mêmes  principes  la 
largeur  de  la  pénombre  projetée  par  la  lune  sur  la.  terre 
dans  les  éclipses  de  soleil ,  rien  n'est  plus  facile  ;  il  n'y 
a  qu'à  substituer  dans  les  considérations  précédentes  les 
données  relatives  à  la  lune ,  aux  données  relatives  à  là 
terre.  Par  ce  moyen  le  rayon  extérieur  de  cette  pé- 
nombre  ,  sera  égal  à  la  soiqme  des  parallaxe  du  soleil  et    , 

I 

(*)  Ainsi  en  nommant ,  comme  dans  la  note  précédente ,  P  la 
parallaxe  de  la  lune  ^  p  celle  du  aoleil ,  />  le  diamètre  apparent  du 
lolcit  à  rinsiant  de  Fédipse ,  on  aura 

Dist.  du  centre  de  Tombre  î)ure  à  Tcxtr.  de  la  pénomb.  =jP-î-^-ï-— 5 

a 

nous  avons  eu  tout'à-l'iieure  « 

Demi-diamètre  de  Tombre  pure =:/*-!-»——— 

a 

Différence  de  ces  râleurs  ou  largeur  de  la  pénombre  =  Z>* 
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de  la  terre  9  augmentées  du  demi-diamitre  apparent  da 
soleil  :  ces  diamètres  et  ces  parallaxes  étant  supposes  cal-^ 
culés  pour  la  lune  (*).  Si  l'on  veut  négliger  la  paral- 
laxe du  soleil ,  la  formule  se  simplifie ,  et  le  rayon  extérieur 
de  la  pénombre  lunaire  vue  de  la  lime  devient  égal  à  la 


(*)  En  conservant  toujours  nos  précédentes  dénominations  ,  U  demi'» 
diamètre  de  la  peQonibre  lunaire  vu  de  la  lune4^a 

ly    '    pK         P  D  .P  IV  U' 

h  -i-r-  •  "Ti h  — ' >    et  comme    • =  >    Im 

a  A      P-^  p        2(i-— y^J  a  a/» 

U'  ,P 
deux  premiers  tèi'mes  se  réduiront  à >  de  sorte  que  Ton  aura 

(Zy  .4-  D)       P  . 

demi-diara.  de  la  pénomb.  lun.  vue  de  la  lune  =:  — —  • ; 

^  a  JP— p 

nous  avons  trouvé  tout-à-l'heure 

fjy j)\       p 

Demi'diam.  de  Tombre  lunaire  vue  de  la  lime  =  — ^— ; 

2     {p-p) 

retranchant  ces  expressions  Tune  de  Tautre,  on  aura  la  largeur  de  la 

pénombre  lunaire  =  _,  '  ■       » 

P^p 

dans  le  cas  où  le  soleil  est  apogée  et  la  lune  périgée  dans  sa  plus  courte 
distance ,  on  a  ,  comme  on  Ta  vu  tout-à-i'heure 

D'  D 

—  =3io4",    —  =2918,15,  .p  =  ar,6,    P=io,i3iJ58, 


de  là  on  tire 

{D"-^-D)P 


^U'-p) 


=  6o55",74. 


Le  demi-diamètre  apparent  de  la  terre  vu  de  la  lune  est,  dans  les  mêmes 
circonstances ,  1 1385,  puisqu'il  est  représenté  par  la  parallaxe  horisontale 
de  la  lune  ^  ainsi ,  dans  les  circonstances  les  plus  favorables ,  la  pcnombrt 
lunaire  couvre  im  peu  plus  de  la  moitié  du  disque  de  la  terre. 
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somme  des  demi-diamètres  apparens  du  soleil  et  de  la  lune 
vus  de  la  terre.  Il  faut  ajouter  à  cette  somme  il^fl  pour  avoir 
égard  à  la  parallaxe  du  soleil.  Quant  à  la  largeur  totale  de 
la  pénombre  lunaire  ^nie  de  la  lune ,  elle  est  égale  au  dia- 
mètre apparent  du  soleil  vu  aussi  de  la  lune  ,  c'est-à-dire  à 
ce  diamètre  vu  de  la  terre  et  augmenté  à  fort  peu  près  de 
i4"  à  cause'du  rapprochement. 

90.  Dans  ce  qui  précède  ,  nous  n'avons  point  eu  égard 
aux  réfractions  que  les  rayons  du  soleil  subissent  en  traver-» 
sant  l'atmosphère  de  la  terre.  Il  faut  maintenant  déterminer 
leschangemens  que  cette  atmosphère  apporte  dans  les  résul- 
tats que  nous  venons  d'obtenir. 

Lorsqu'on  fait  abstraction  de  l'atmosphère  ,  la  limite  de 
l'ombre  pure  est  déterminée  par  le  rayon  qui  touche  les 
bords  extérieurs  de  la  terre  et  du  soleil.  L'intersection  de  ce 
rayon  avec  la  ligne  des  centres,  est  alors  le  sommet  de 
l'ombre.  Mais  si  l'on  a  égard  à  l'atmosphère  ,  les  choses  ne 
se  passent  plus   de  la  même  manière.  Le  rayon  lumineux  ' 
venu  du  bord  extérieur  du  soleil  tang<»ntiellement  à  la  terre 
ne  reste  pas  rectiligne;  il  se  courbe  en  entrant  dans  Tatmos^ 
phère  ,  et  à  sa  sortie  il  se  replie  derrière  la  terre,  de  ma- 
nière à  couper  l'axe  de  l'ombre  beaucoup  plus  près  de  la 
tei^re,  et  par   ce  moyen  le  sommet   de  l'ombre  pure  est 
moins  éloigné.  Considérons  dans  la^^.  8  un  pareil  rayon 
venu  du  bord  A  du  soleil ,   et  touchant  la  terre  quelque 
part  en  B.  Si  S  est  le  centre  du  soleil ,  T  celui  de  la  terre , 
le  rayon  réfracté  ira  couper  la  ligne  57^  quelque  part  en  O , 
mais  toujours  plus  loin  de  Tqu'il  n'aurait  fait 's'il  fût  resté 
rectiligne.  Considérons  maintenant  un  autre  point  du  disque 
du  soleil  tel   que  A' ,    Parmi    tous   les  rayons   lumineux 
émanés  de  ce  point ,  il  y  en  aura  pareillement  un  qui  ira 
s'engager  dans  l'atmosphère  de  la  terre  ,  de  manière  à  aller 
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toucher  sa  surface  dans  un  point  B^  diffère  ni  de  B.  Après 
se  recourbant  derrière  la  terre ,  il  ira  couper  Taxe  de 
l'ombre  quelque  part  en  0'  dans  un  point  plus  éloigné  de 
la  terre  que  le  point  0.  Comme  on  peut  en  dire  autant  dé 
tous  les  points  du  disque,  il  s'ensuit  que  tous  ces  points , 
même  l'autre  extrémité  A'"  du  diamètre ,  enverront  par 
réfraction  des  rayons  lumineux  de  l'autre  côté  de  la  terre  à 
des  distances  inégales ,  de  manière  à  repartir  toute  l'image 
Ju  disque  depuis  0  jusqu'en  0"'^  de  même  qu'une  lentille 
de  verre  disperse  les  images  des  objets  en  les  transmettant 
par  réfraction. 

Les  choses  étant  dans  cet  état ,  s'il  arrivait  qu'un  ob- 
servateur fût  placé  en  0,  ou  un  peu  au-delà  de  ce  point 
sur  la  ligne  TO"'*,  il  est  clair  qu'il  ne  serait  pas  tout-à- 
fait  dans  l'ombre  ;  car  il  commencerait  à  voir  par  ré-* 
fraction  le  bord  extérieur  A  du  soleil ,  qui  lui  paraîtrait 
entourer  la  circonférence  du  disque  de  la  terre  comme 
un  anneau  lumineux.  S'il  s'éloignait  davantage,  par  exem- 
ple, en  0',  il  verrait,  de  cette  manière  ,  les  rayons  venus 
du  point  A'  ;  mais  en  outre  il  verrait  aussi  tout  l'inter\'alle 
A^A ,  non  plus  ,  à  la  vérité ,  par  des  rayons  tangens  à 
la  surface  de  la  terre  ,  mais  par  des  rayons  qui  passeraient 
plus  haut  dans  l'atmosphère.  S'il  s'éloignait  davantage, 
l'anneau  lumineux  augmenterait  de  largeur.  Enfin  en 
se  plaçant  au  point  0^^  sur  le  rayon  venu  du  bord  inférieur 
du  disque,  il  verrait  le  disque  entier  du  soleil  autour  de  la 
surface  de  la  terre.  Arrivé  à  cette  limite,  et  l'observateur 
s'éloignant  encore ,  il  ne  pourra  plus  recevoir  de  rayons 
lumineux  tangens  à  la  terre,  puisque  le  centre  du  soleil 
est  supposé  finir  en  A'^' ,  mais  il  en  recevrait  de  pareils 
des  points  du  ciel ,  situés  au-dessous  de  A"  dans  la  figure  ; 
par  conséquent  l'anneau  lumineux  s'éloignerait  de  la  cir- 
conférence de  la  terre  ^  et  serait  remplacée  par  l'azur  du 
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ciel.  Jusqu'ici  robservatenr  est  supposée  dans  le  cône 
d'ombre  pure ,  et  par  conséquent  toutes  les  portions  du 
disque  du  soleil  qui  lui  deviennent  visibles,  ne  pouvant 
l'être  que  par  réfraction ,  seront  totalement  concentrées 
dans  l'espace  occupé  par  l'atmosphère  de  la  terre.  Mai» 
à  une  plus  grande  distance  encore ,  l'observateur  sor- 
tant tout-à-fait  du  cône  d'ombre  pure  ,  formé  par  les 
rayons  extérieurs ,  il  commencerait  à  voir  le  bord  du 
soleil  directement  et  sans  réfraction  ,  tandis  que  les 
rayons  qui  lui  arriveraient  de  l'intérieur  du  disque,  traver- 
seraient encore  l'atmosphère  ,  et  seraient  encore  ré- 
fractés. 

91.  Il  est  très -facile  de  déterminer  exactement  ces 
diverses  limites.  Pour  cela  considérons,^'^.  9,  un  rayon 
SB  parti  du  bord  du  soleil ,  et  rasant  la  surface  terrestre* 
La  courbe  décrite  par  ce  rayon  autour  de  la  surface  de  la 
terre ,  supposée  sphérique ,  sera  symétrique  de  part  et 
d'autre  de  cette  surface  ;  et  si  sa  direction  est  ST  lorsqu'il 
entre  dans  l'atmosphère,  et  VO  lorsqu'il  en  sort,  les 
angles -B 27,  ^P/ formés  par  ces  directions  avec  la  tan- 
gente TT\  seront  égaux  entre  deux.  Or,  l'angle  BTI  ou 
DTS  est  à  fort  peu  près  égal  à  BBS^  ou  à  la  réfraoH 
lion  horisontale  ,  parce  que  le  point  I  étant  fort  peu 
élevé  au-dessus  du  point  B  ;  les  lignes  SI^  SB  menées 
de  ces  deux  points  au  soleil  sont  presque  parallèles  (*). 
Ainsi  l'angle  BT'I  est  aussi  à  fort  peu  près  égal  à  la 
réfraction  horisontale  ;  par  conséquent,-  l'angle  SIt' ^ 
qui  exprime  l'inflexion  du  rayon  ,  est  égal  à  JBT/,  plus 
BT'I,  ou  au  double  de  cette  même  réfraction. 


(*)  Noiis  ayons  donné  la  démonstration  d«  ««tte  proposiûon  dant 
la  note  4  <l»  !*'•  l*^^^  »  P^'S®  ^^g» 


92.  On  peut  donc  regarder  l'effet  de  ratmosphirë 
comme  augmentant  de  Cette  quantité  le  demi -diamètre 
apparent  du  soleil  ;  car  une  fois  sortis  de  Tatmosphère  ^ 
les  rayons  lumineux  continuent  leur  marche  en  ligné 
droite  ,  de  même  que  s'ils  avaient  été  lancés  primitivement 
dans  cette  direction  ;  et  le  rayon  SBO  ,  par  exemple  ^ 
émané  du  bord  supérieur  4$*  du  vrai  soleil ,  arrive  en  O 
sur  l'axe  ,  Comme  s'il  venait  du  bord  supérieur  d'un  soleil 
fictif  dont  le  demi-diamètre  excéderait  le  véritable  d'une 
quantité  égale  à  l'angle  t^IS,  On  voit  donc  que  ,  pour 
trouver  la  distance  du  sommet  dii  cône  d'ombre  pure  au 
centre  de  la  terre,  en  ayant  égard  à  la  force  réfringeuté 
de  l'atmosphère,  il  sufBt  d'augmenter  le  demi-diamètre  dà 
soleil  du  double  de  la  réfraction  horisontale ,  et  l'on  pourra^ 
aVec  cette  seule  correction,  employer  les  formules  que  nous 
avons  trouvées  plus  haut.  Si ,  au  lieu  de  considérer  le  rayon 
SB  comme  venant  du  bord  extérieur  du  soleil ,  on  le  sup- 
pose parti  d'un  point  quelconque  du  disque  de  cet  astre, 
situé  4  une  distance  connue  de  son  centre  ;  en  substituant 
celte  distance  au  demi-diamctre  du  soleil ,  on  aura  l'éloi- 
gnement  de  la  terre  auquel  cette  partie  du  soleil  com- 
mence à  paraître.  On  connaîtra  ainsi  successivement  les 
zones  qui  deviennent  visibles  pour  chaque  éioignement  (*). 


(*)  Si  Ton  désigne  par  r  la  réfraction  horisontale  en  conservant  toute* 
les  autres  dénomiuatious  dont  nous  ayons  fait  jusqn^à  présent  usage , 
on  aura 

Dist.  du  sonim.  de  Foml).  au  centre  de  la  terre  - 

sin 


îin  < k-  2r  —  p> 


D 

c  est  la  formule  de  la  page  4^2 ,  où  l'on  a  substitué  —  -H  2  rà  la  plac* 

de  «On  auia  de  plu« 


\ 
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Cesi  ainsi  qu6  l^on  a  calculé  la  table  suivante  ,   où  les 
distances  sont  exprimées  en  rayons  terrertrcs. 


Limbe  du  0  commence  à  paraître 

Un  qDari  du  0  à  la  circonf.  de  la  terre .  > .  ^ . 

Moitié  du  dis({u.  du  0  h  la  cire»  de  la  lerre . . 

Trois  quarts  du  disq.  du  0  à  la  cire,  de  la  t. . 

Disque  entier  du  0  à  la  surface  de  la  terre. . 

Azur  du  ciel  égal  au  quart  du  disque  du  0 , 
entre  le  0  et  la  circonférence  de  la  terre. . 

Azur  du  ciel  égal  à  la  moitié  du  disque  du  0  , 
entre  le  0  et  la  circonférence  de  la  terre. 

Azur  du  ciel  égal  aux  trois  quarts  du  disque  du 
0  ,  entre  le  0  et  la  circonf.  de  la  terre. . . 

Bord  extérieur  du  0  commence  h  être  visible 
directement 


100,190 


i3o,i4o 


185^90 


ioi,56o 


i3i37o 


i93,5.;o 


82,898 


103,980 


1 32,840 


198,200 


La  plus  petite  distance  de  la  lune  à  la  terre  ,  est  de 
55,916,  comme  noiJs  l'avons  vu  pag.  862.  Ainsi,  daîis 
les  circonstances  les  plus  défavorables,  même  au  centre 


Rayon  extérieur  de  la  pénombre. 


D 


Demi-diamètre  de  Tombre  pure  à  la  distance  de  la  lune 


=:P  +  ^  — 


D 


ar* 


D 


Si  l'on  veut  entendre  par  —  la  distance  d'un  point  quelconque  du 
disque  du  soleil  à  son  centre ,  on  trouvera ,  par  la  première  formule  ; 

a.  39 


/ 
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de  l'ombre ,~  un  observateur  placé  dans  la  lune  vettdit 
encore  ,  par  réfraction ,  les  trois  quarts  du  disque  dix 
soleil ,  à  travers  Fatmosphère  de  la  terre.  On  ne  doit 
donc  pas  s'étonner  si  la  lune,  dans  les  éclipses ,  paraît* 
colorée  d'une  lumière  rougeâtre  ;  elle  nous  paraîtrait  bien 
plus  lumineuse ,  si  l'action  absorbante  de  l'atmosphère 
n'affaiblissait  pas  cette  lumière  dans  une  énorme  pro- 
portion. 

93.  Jusqu'ici  nous  avons  suppose  la  lune  placée  exac— 


la  distance  où  ce  point  commence  à  être  vu.  Ainsi ,  en  Êdsant  —   =  o , 

a 

,  on  aura  la  distance  où  le  centre  du  soleil  commence  à  paraître   par 

D       ^     , 

riifraction  à  la  surfais  de  la  terre  \  on  fera  ensuite  -^    négatif  pour 

aJTOir  les  points  opposés  du  disque*  Au  bord  opposé  on  fera 

D 

—  =  —  {  diamètre  apparent  du  soleil , 

D 

et  ensuite  en  laissant  toujours  —  négatif ,  on  le  fera  plus  grand  que 

ce  demi-diamètre.  On  aura  ainsi  la  distance  où  les  points  situés  au- 
delà  du  disque  deviennent  visibles  par  des  rayons  tangens  à  la  surÊice 
de  la  terre.  Cest  de  cette  manière  que  l'on  a  calculé  la  table  rappor- 
tée dans  le  texte  j  elle  est  tirée  de  Fouvrage  de  Dionis  du  Séjour , 
sur  les  Mouvemens  célestes,  pag.  661. 

Si  l'on  veut  savoir  quille  est  la  partie  du  disque  du  soleil  qui  serait 
ainsi  visible  par  réfractiou ,  pour  un  observateur  placé  dans  la  lune  à 
une  distance  donnée  de  la  terre,  il  n'y  aurait  qu'à  calculer  la  valeur 
de  la  parallaxe  P  pour  celte  distance  ,  et  eusuite  égaler  à  zéro  le 
demi-diamètre  de  l'ombre ,  c'cst-à  dire ,  faire 

P  ■¥  p 2r=05      ce  qui  donne  —  z=iP  +  p  —  2r 

2  2 

Cette  valeur  de  —  étant  soustraite  du  demi-diamètre  apparent  di* 
soleil ,  le  reste  sera  la  portion  visible. 
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t«menl  dans  l'axe  de  l'ombre  terrestre.  Elle  se  trouverait 
teffectivement  sur  cet  axe  dans  chaque  oppositioiy?  si  elle 
se  mouvait  sur  l'ecliptique  ;  mais  comme  elle  s'élève  tan- 
tôt au-dessus  de  ce  plan,  et  tantôt  s'abaisse  au-dessous  ^ 
à  cause  de  l'inclinaison  de  son  orbite,  il  peut  arriver 
qu'elle  n'entre  qu'en  partie  dans  Tombre  de  la  terre ,  ou 
qu'elle  l'effleure  seulement  par  son  bord,  ou  enfin  qu'elle 
passe  tout-à-fait  au-dehors  ^ans  l'atteindre.  Dans  le  pre- 
mier cas ,  l'éclipsé  est  partielle  ;  dans  le  second ,  elle 
prend  le  nom  diappulse.  On  appelle  éclipses  totales  celles 
où  la  lune  se  plonge  toute  entière  dans  Tombre  ,  et 
centrales  celles  où  son  centre  coïncide  avec  l'axe  même 
du  cône.  Nous  déterminerons  bientôt ,  par  le  calcul  ^ 
les  circonstances  dans  lesquelles  ces  divers  phénomènes 
peuvent  arriver. 

94.  De  même  ^  dans  les  éclipses  dé  soleil ,  on  distingue 
les  éclipses  partielles  ,  lorsque  la  lune  cache  seulement 
une  partie  du  disque  du  soleil  ;  les  éclipses  totales^  lorsque 
la  lune  cache  entièrement  le  disqu'e  ;  les  appulses^  lors--- 
qu'elle  le  touche.  On  appelle  aussi  éclipses  annulaires^ 
celles  où  la  lune  se  projeté  entièrement  sur  le  disque 
du  soleil ,  qui  la  déborde  de  toutes  parts  ,  comme  un 
anneau  lumineux.  Enfin  oil  appelle  éclipsés  centrales , 
celles  dans  lesquelles  l'observateur  se  trouve  au  centre 
de  Tombre  ,  sur  la  ligne  qui  joint  les  centres  de  la  lune  et 
du  scleiL 

D'après  ce  que  nous  avons  vu  plus  haut ,  sur  le 
beu  de  largeur  de  l'ombre  lunaire  comparativement  au 
disque  terrestre ,  il  est  évident  que  les  éclipses  totales  de 
soleil  ne  peuvent  être  que  locales  et  de  peu  de  durée  , 
tandis  que  les  éclipses  de  lune  sont  universalles  pour 
tous  les  points  de  l'hémisphère  terrestre  qui  ont  la  lune 
sur  l'horison  au  moment  de  l'éclipsé  ,    et  peuvent  à  cause 
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de  la  grandeur  de  rombre  terrestre ,   durer  beaucoup-  plotf 
longtem^ 

g5.  Les  éclipses  totales  de  soleil  sont  extrêmement 
remarquables  par  les  ténèbres  qui  les  accompagnent ,  et 
quelles  portent  successivement  sur  tous  les  points  de  la 
tenre  où  Tombre  de  la  lune  peut  atteindre,  prëdsëment 
comme  on  voit  l'ombre  d'un  nuage,  emporté  par  les 
Tenls  ,  parcourir  les  montagnes  et  les  plaines^  et  leur  dé-« 
rober ,  pour  quelques  instans,  la  lumière  du  soleil. 

L'obscurité  qui  accompagne  les  éclipses,  est  très-pro-^ 
fonde  ;  elle  le  parait  encore  plus  à  des  yeux  qui  sortent  de 
la  clarté  du  jour  ;  aussi  rempUtp^Ue  les  animaux  de  frayeur. 
Le  ciel  parait  tout-4-H:oup  comme  dans  une  nuit  obscure  ; 
les  étoiles  se  montrent  dans  tout  leur  éclat,  et  l'on  apper- 
çoît  autour  de  la  lune  une  sorte  d'auréole  pâle  et  blan-. 
châtre,  que  l'on  croit  être  la  lumière  zodiacale,  ou  l'at- 
mosphère du  soleil.  Cette  obscurité  peut  durer  cinq  minutes 
dans  les  circonstances  les  plus  favorables  Ç^,  Le  premier 
rayon  du  soleil  qui  s^échappe,  la  dissipe,  en  s' élançant 
comme  un  trait. 

(*)  Cette  proposition  icra  prouyée  plus  bas  par  le  ealcul. 
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CHAPITRE    XY. 

Manière  de  calculer  les  circonstances  des 

Eclipses  de  Lune. 

96.  Nous  allons  maintenant  montrer  comment  on  peut 
déterminer,  par  le  calcul ,  toutes  les  circonstances  des 
éclipses.  Nous  commencerons  par  les  éclipses  de  lune  • 
qui,  étant  indépendantes  des  parallaxes,  sont  beaucoup 
plus  faciles  que  les  éclipses  de  soleil. 

Supposons  qu'à  Pinstant  de  l'opposition  ,  le  point  T, 
fig,  10,  représente  le  centre  de  l'ombre  terrestre.  Soit 
ET  l'écliptique ,  TP  le  cercle  de  latitude  sur , lequel 
la  conjonction  arrive  ;  désignons  par  L  le  centre  de  la 
lune  qui  se  trouve  alors  sur  ce  cercle  ;  et  enfin  soit  LN 
son  orbite  inclinée  à  l'écliptique.  En  vertu  du  mouve- 
ment du  soleil  dans  l'écliptique ,  le  centre  de  l'ombre 
terrestre  ,  toujours  diamétralement  opposée  à  cet  astre, 
se  meut  comme  lui  et  avec  la  même  vitesse  ,  d'occident 
en  orient,  c'est-à-dire,  de  ]\r  vers  E.  Pendant  ce  téms, 
le  centre  de  la  lune  se  meut  aussi,  d'occident  en  orient , 
sur  son  orbite  ,  c'est-à-dire  de  N  vers  E' ,  Les  vitesses  de 
ces  deux  mouvemens  sont  données  par  les  tables  astro- 
nomiques. Il  s'agit  de  déterminer,  d'après  ces  données  9 
l'instant  où  les  deux  cercles  ,  qui  représentent  la  lune 
et  l'ombre,  se  rencontreront  soit  avant  la  conjonction , 
soit  après. 

Cette  recherche  se  simplifie  beaucoup,  eu  considérant 


« 
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que  la  distance  apparente  des  centres  de  la  lune  et  ié 
l'ombre  ,  pendant  la  durée  de  l'ëclipse,  étant  nécessaîremeot 
fort  petite,  peut  être  considérée  comme  rectiligne,  et 
que  Ton  peut  regarder  aussi  les  différences  de  longitude 
et  de  latitude  de  ces  centres,  comme  de  petites  lignes 
droites  parallèles  ou  perpendiculaires  à  Fécliptique  ;  de 
sorte  que  le  mouvement  des  deux  centres  peut  être  censé 
rapporté  à  des  coordonnées  rectangulaires  a;  et  z  ,  les 
premières  prises  sur  l'écliplique  NE ,  les  secondes  suf 
le  cercle  de  latitude  qui  passe  à  chaque  instant  par  le 
centre  de  l'ombre. 

La  durée  des  éclipses  de  lune  est  toujours  assez  courte 
pour  que  le  mouvement  d\i  soleil ,  et  par  conséquent  celui 
de  l'pmbre  dans  l'écliptique,  pendant  l'intervalle,  puisse, 
être  considéré  comme  uniforme.  On  peut  considérer  aussi 
comme  uniformes  les  mouvemens  de  la  lune  en  longi- 
tude et  en  latitude  ,  au  moins  dans  une  première  ap-» 
proximatîon.  Avec  ces  modifications,  le  problemie  n'offre 
aucune  difficulté. 

9y.  En  effet,  soient  T'  ,  X'  deux  positions  simultanées 
de  l'ombre  sur  l'écliptique  et  de  la  lune  sur  son  orbite, 
à  un  instant  quelconque  avant  ou  après  l'opposition. 
Puisque  l'on  connaît  les  vitesses  de  la  lune  et  de  l'ombre 
tant  en  longitude  qu'en  latitude ,  on  aura  aussi  pour 
ce  même  instant  les  valeurs  de  T^F'  et  P'L' ,  qui 
expriment  les  mouvemens  relatifs  du  centre  de  la  lune 
par  rapport  au  centre  de  l'ombre.  La  somme  des  carrés 
de  ces  lignes  donnera  le  carré  de  Z' 7'  ,  c'est-à-dire  ,  de 
la  distance  des  centres,  car  le  triangle  Z'i^ 7"'  est  rectangle 
en  P\  D'après  la  valeur  de  cette  distance  on  connaîtra 
si  l'cclipse  e.st  commencée  ou  non  ;  et  en  formant  l'ex— 
pression  analytique  de  cette  valeur  pour  un  terns  quel- 
conque ,    il  est  facile   de    déterminer  l'instant  précis.  Je 
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chacune  des  phases  de  Péclipse.    II  suffit  pour  cela  de 
résoudre  une  équation  du  second  degré. 

Ces  résultats  n'ont  lieu  qu'en  supposant  les  meuve- 
mens  du  soleil  et  de  la  lune  uniformes.  Si  Ton  veut  atteindre 
la  derpière  exactitude  ,  il  faut  ne  les  regarder  que  comme 
une  première  approximation.  Puisque  Ton  connaît  ainsi  à 
très-peu-près  l'instant  de  chaque  phase  ,  on  prendra  cet 
instant  pour  origine  des  tems,  et  ayant  calculé  par  les 
tables  astronomiques  les  mouvemens  du  soleil  et  de  la 
lune  qui  y  correspondent,  on  recommencera  le  calcul  de 
la  phase  avec  ces  nouvelles  données  ;  et  l'on  trouvera  ainsi 
la  correction  qu'il  faut  faire  à  l'époque  déterminée  par 
la  première  approximation.  Cette  fois  le  résultat  aura 
toute  l'exactitude  désirable ,  parce  que  la  supposition  de 
l'uniformité  des  mouvemens  horaires  ne  portera  que  sur 
un  très-petit  intervalle  de  tems.  En  opérant  ainji  suc- 
cessivement pour  chaque  phase  ,  oii  connaîtra  très-exacte-- 
ment  toutes  les  circonstances  de  l'éclipsé,  eu  égard  à  la 
variabilité  des   mouvemens  de  la  lune  et  du  soleil. 

Je  dois  ajouter  aussi  que  pour  diminuer  l'extrême  in-« 
certitude  que  présentent  les  différentes  phases  d'une 
éclipse  de  lune  ,  les  astronomes  observent  successive- 
ment l'entrée  et  la  sortie  des  différentes  taches  dans 
l'ombre.  Ces  taches  étant  bien  connues  de  tous  les  obser- 
vateurs ,  et  leur  position  sur  le  disque  lunaire  étant  fixe  , 
les  époques  moyennes  entre  leur  immersion  et  leur  émer^ 
sion  répond  au  milieu  de  l'éclipsé  ,  et  l'observation  de 
ces  phénomènes  concourt  à  déterminer  cet  instant  avec 
plus  de  précision. 

Dans  tout  ceci  on  fait  abstraction  du  mouvement  diurne 
du  ciel ,  qui ,  entraînant  simultanément  et  d'un  mou^ 
vement  égal,  le  soleil,  la  lune,  le  plan  de  l'écliptique> 
et  tous  les   cercles  célestes,   ne   change  nullement  les« 
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positions  respectives  de  ces  astres  entre  eux.  Ce  ihonvement 
n'a  d'autre  effet  que  de  présenter  successivement  rëclips» 
à  diverses  portions  du  glabe  terrestre;  il  n'influe  que  sur 
la  possibilité  dç  la  voir ,  i^çiais  non  pas  sur  son  existence^ 


NOTE. 

Soit  in  le  mouvement  horaire  du  soleil  en  longitude  à  rinsr 
tant  de  l'opposiiion  ,  tel  que  \c  donnent  les  tables  astronomiques, 
Ce  sera  aussi  le  mouvement  horaire  du  centre  de  Fombre ,  et  par 
conséquent  après  un  tems  quelconque  t ,  compté  en  heures  et  en 
fractions  d^licure  ,  à  partir  de  Topposition  ,  la  distance  du  centre  de 
Torabre  au  point  ^'  où  la  conjonction  arrive  sera  exprimée  généra- 
lement par  m't ,  ce  tems  devant  être  supposé  négatif  pour  les  époque^ 
antérieures  ^  de  même  ,  si  l'un  uomuie  mn  les  mouvemens  horaires 
de  la  lune  en  longitude  et  en  laiitude  h  partir  de  la  même  époque , 
le  déplacement  de  cet  astre  après  le  tems  t ,  parallèlement  à 
récllptique  ,  sera  exprimé  par  mt  ;  et  parallèlement  au  cercle  de  lati- 
tude par  nt  j  de  sorte  qu'en  nommant  ^  la  latitude  du  centre  d« 
la  lune  à  l'instant  de  l'opposition  ,  les  deux  coordonnées  de  ce  centre, 
p^ur  un  t<  nis  quelconque  '  ,  seront  exprimées  par  nit  et  A  -+-  nt. 
Comme  les  lllJu^enle^JS  propres  de  la  lune  et  du  soleil  enlongitudcj 
sont  toujours  diriges  d'occident  en  orient ,  ils  auront  tons  deux  le 
intime  signe  5  nous  les  regarderons  comme  positifs.  ]M;»is  il  n'en  est 
pas  de  nithiic  de  n ,  nous  le  supposerons  positif  quand  il  rappro- 
chera la  lune  du  pôle  boréal  de  l'écliptique ,  et  négatif  quand  il 
l'en  éloignera.  De  m^n)Ç  ,  nous  supj»oserO)is  ;.  positif  pour  les  la- 
titudes boréales ,  négatif  pour  les  latitudes  australes  ^  ces  quantités  , 
avec  leurs  signes  ,  seront  données  par  les  tables  astronomiques  de 
U  bme  et  du  soleil. 

Cela  posé  ,  si  Ion  représente  par  c  la  dislance  des  centres  de  l'ombre 
et  de  la  lune  à  un  instant  quelconque  ,  c  sera  Tliypothénuse  d'un 
trir.ni^le  rcciringle  dont  les  côtés  seront  mt  —  m't ,  ou  la  différence 
des  mouvemens  en  I<Mjgilnde  ;  et  A  -l-  «/ ,  c'est-à-dire  la  latitude 
de  la  lune.   On  aura  donc  à  cet  instant 

jm—  m']^  V  -{r  \>^  -h-  nty  :==^  c\ 
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Maintenant ,  si  Ton  veut  regarder  l  comme  inconnue  dans  cette  équa* 
tien ,  il  n'y  a  qu^à  se  donner  arbitrairement  c  ,  ou  la  distance  des  centres  y 
et  ]a  résolution  de  l'équation  fiera  connaître  la  valeur  correspondante 
de  t.  On  connaîtra  donc  ainsi  les  ëpoqjites  de  toutes  les  circonstances 
de  rédipse  que  Ton  voudra  calculer. 

Si  Ton  développe  le  second  tcime  de  cetio  ëquatiou  pour  la  ré- 
soudre en  gétiéral ,  elle  devient 

;     I  (w  —  my  -4-  /t»  y  «»  -4-  2  ^  nt  =  c«  —  x» , 

et  elle  est  bien  facile  à  résoudre  ;  mais  elle  se  sirapllÇera  encore  4 
l'on  y  introduit  un  angle  auxiliaire  « ,  tel  qu'on  ait 

n 

tang  a  =  — — —  , 
m —  m 

ctr  en  éliminant  m  —  m  elle  devient 

n*  f» -4- a  X  ;i  sin»  «.t=  (c»  —  ii*) ^*  «, 
qui  étant  i*ésoiue,  donne  pour  t  ces  deux  valeurs  très-simplca 

—  A  sin>  a  4:  sin  ayc*  —  a*  cos^  « 


t 


n 


)1  n'y  a  plus  nitdntenant  qu^'à  mettre  pour  c  les  différentes  valeurs  qui 
conviennent  au  commencement  ou  à  la  fin  de  Téclipse  ^  ou  à  telle 
antre  phase  que  Ton  voudra  choisir ,  et  si  celle  phase  est  possible  il 
y  aura  toujours  deux  époques  oi|  elle  aura  lieu ,  puisque  notre  équa- 
tion nous  a  donné  deux  valeurs  de  t  pour  chaque  valettr  de  c. 

Déterminons  ces  valeurs  de  c  pour  les  principales  phases  de  l'édipse. 
D'abord^  quand  le  disque  de  la  lune  entrera  dans  la  pénombre  ou 
sVn  dégagera  ,  la  distance  des  centres  sera  égale  à  la  somme  des  demi- 
diamètres  de  la  pénombre  et  de  la  lune.  Or  en  appelant  D  le  diamètre 
apparent  du  soleil ,  D''  celui  delà  lupe,  /?  et  P  les  parallaxes  horisontales 

D 

de  ces  deux  asties,  le  rayon  extérieur  de  la  pénombre  est  —   -h  P  -♦-  /» 

suivant  ce  que  Ton  ar  vu  dans  le  §  88 ,  en  n^'ayant  point  égard  à  là 
£iible  lumière  transmise  par  la  réfraction  de  ratmosphôre.  Ou  aura 
(loue 
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/>"-4-Z>  ! 

Plsque  de  la  lune  tang.  extér.  à  la  pénombre. . .  c  =: i-P^^ 

Quand  le^disque  de  la  lune  sera  entré  tout-à->fait  dans  la  pénombrei 
ou  sera  sur  le  point  d^cn  sortir  ,  la  distance  des  centres  sera  égaili 
au  rayon  extérieur  de  la  pénombre ,  moins  le  demi-diamètre  apparent 
de  la  lone^  on  aura  donc  alors 

Disque  de  la  lune  tang.  intér.  à  la  pénombre  .  c  = -{-P-^p* 

a 

Quand  le  disque  de  la  lune  entrera  dans  l'ombre  pure  ou  s'en  dégagera, 
la  distance  des  centres  sera  égale  à  la  somme  des  demi-diamètres  de  la 

D      , 

lune  et  de  1  ombre.   Ce  dernier  est  égal  à  jP  -h  »  —  —  suivant  ce  que 

a 

nous  avons  trouvé  plus  baut ,  on  aura  donc  alors 

Disque  de  la  lune  tang.  extér.  à  Pombre  pure . . .  c  =:  ■  -h/'+^» 

c^est  Pinstant  du  commencement  ou  de  la  lin  de  Tédipse.  On  aura 
de  même 

Disque  de  la  lune  tang.  intér.  à  l'ombre  pure  c  =  —  — ^_.—  -i-P-j-^ 

Cbacuuc  de  ces  phases,  si  elle  est  possible,  donnera  deux  valeurs 
de  t  ;  in;«is  si  quel^ju^ine  de  ces  valeurs  se  trouvait  imaginaire  ,  il 
en  faudiaii  conclure  que  la  phase  dont  il  s"'agit  est  impossible.  Si 
les  deux  valeurs  de  t  sont  égales ,  ce  qui  a  Heu  quand  le  radical 
devit'ut  nul  ,  la  phase  ne  dure  qu'un  iustant  :  par  exemple  y  si  cela 

D'-D 

arrive  aintii  pour  la  valeur  c  =  ■  -\-P  -^  p  qui  a  lieu  quand 

2 

le  disque  de  la  lune  est  tangent  extérieurement  à  l'ombre  pure  ,  il 
faut  en  conclure  que  le  disque  ne  fjit  que  toucher  l'ombre  sans  y 
entrer.  Il  n'y  a  donc  j>as  dV'clipse  proprement  dite  ,  mais  simple- 
ment une  appulsc.  / 

Une  époque  iniéressanle  à  déterminer  ,  c'est  celle  du  milieu  de 
l'cclipse  5  colle  époqu*e  a  évidemment  lieu  quand  les  deux  valeurs 
correspondantes  de  t  sont  égales  entre  elles ,  c'est-à-dire  ,  quand  lo 
radical  s'^évanoiiic  ^  car  ,  prenez  deux  phases  correspondante  quel- 
conques ,  par   exemple  ,   Tentrée  et  la  sortie  de  l'ombre   piure ,  1« 
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milieu  sera  tonjours  cette  partie  de  t  qui  est  indi^pendaiite  du  radi- 
cal. On  aura  donc  alors 

\  sîn*  *  ,.       , 

Milieu  de  l'éclipsé  t  =  —  '  »        dist.  des  centres  0  :=  A  cos  «• 

n 

Je  dis  aussi  que  cet  instant  est  celui  où  la  distance  des  centres  est 
la  plus  petite  ,  par  conséquent  celui  de  la  plus  grande  phase  ^  en 
effet ,  considérons  une  autre  époque  éloignée  de  Celle-ci  de  £^  en  plus 
ou  en  moins ,   en  sorte  qu'on  ait  généralement 

A  sin»  »  „  ,  A  sin»  a  ^ 

t-=z 1.  t  ,     par  conséquent  t  -k- =  r  > 

n  n 

si  Ton  substitue  cette  valeur  dans  notre  équation  en  f ,  elle  devient 

sin  *    y n* 

t'z=z±: l/c»  —  X*  cos»  a,  par  conséquente»  =  «'  * -4-  a«  cos»  «• 

n  sin'a 

Le  tcime  affecté  de  t''  étant  toujours  positif,  il  augmente  toujours 
la  valeur  de  c.  G:lle-ci  est  donc  la  plus  petite  possible  quand  t"  =  o  ^ 
ce  qui  donne  c*  =  A>  cos«  «  ;  c'est  la  valeur  que  nous  avons  trouvée 
pour  le  milieu  de  leclipse;  on  en  tire  o  =;.  cosa,  car  les  seules 
valeurs  positives  de  c  sont  adraisibles ,  parce  que  la  distance  des  centres 
ne  peut  pas  devenir  négative  par  la  nature  du  problême. 

Puisque  l'on  connaît  la  plus  courte  distance  des  centres  ,  il  est  bien 
ûcile  de  trouver  l'étendue  de  la  partie  éclipsée  de  la  lune ,  à  cet  ins- 
tant ,  étendue  qui  donne  la  mesure  de  la  plus  grande  phase.  A  la  plus 
courte  distance  des  centres  A  cos  a ,  ajoutez  le  demi-diamètre  appa- 

rent  de  la  lune  ,  ou   —  ,  vous  aurez  la  distance  du  bord  extérieur 

2 

Dr* 
de  la  lune  au  centre  de  l'ombre  qui  sera  — -  -f-  A  oos  «  ;  si  de  cette 

a 

quantité  vous  retranchez  le  demi-diamètre  de  l'ombre  pure ,  c^est-à-dire , 

/'  +  /'*< >   vous  aurez  la  portion  du  diamètre  de  la  lune  qm 

(0"+  D) 
n'est  point éclipsée,r  Ce  sera  -»-  a  cos a—^P-^p»  Si  cette 

a 

quauiité  est   positive  ,  en  la  retranchant  du  diamètre  apparent  l/' 

ly  —  D 

vous  aurez  — .  ^  P  j^  p  .^hcoê  a^  pour  la  partie  éclipsée  dtt 
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«lifque  luaairé ,  poitioii  qve  les  astronomes  ont  coatdiaie  de  comfwk 
en  douzièmes  de    ce  diamètre  ;  et  ils   nomment  improprement  coi 

douzièmes  des  doifis.  Si  la  quantité 4-  \  cos  «  — •  P  —  ^  ^ 

expression  de  la  partie  npn  éclipsée ,  est  nulle ,  cela  indique  que  Vëdipse 
est  totale  à  Tinstant  de  la  plus  grande  pliase  ^  mais  si  cette  expression 
est  négative  ,  elle  indique  que  Téclipse  est  plus  que  totale  y  et  elle 
exprime  la  quantité  dont  Pombre  déborde  le  disque  lunaire. 

Enfin ,  si  Ton  veut  connaître  la  durée  totale  de  Téclipse ,  il  n'y  a 
qu'*à  chercher  l'instant  où  la  lune  est  entrée  dans  Tombre  pure ,  cdiii 
où  elle  en  est  sertie ,  et  retrancher  cette  seconde  époque  de  la  pre- 
mière ,  on  atira  ainsi 


sin  tt  A  /i  ■     I 
Durée  de  i'éclipsc =:  2 ■  k  c*  —  A*  cos*  «  • 


dans  cette  expression ,  il  £iudra  mettre  pour  c  la  valeur  qui  convient  aux 
,       ,  >    .  .  ly^^D      ^ 

instans  de  1  entrée  et  de  la  sortie  ,  c'est-à-dire  c  = — —  +  -P  4-  p« 

a 

Quoi<i[u'il  soit  presque  superflu  ,  après  ce  qui  précède ,  de  donner 
tin  calcul  numérique  d'écIipse  de  lune ,  cependant ,  pour  ne  rien 
laisser  à  désirer ,  je  prendrai  pour  exemple  Péclipsc  de  lune  du  1 7 
mars  1 764  ?  qui  a  élé  calculée  par  Lalande  ,  dani»  son  Astronomie. 
Je  rapporterai  d^abord  les  élémens  de  lu  lune  et  du  soleil  en  mesures 
sexagésimales  ,  tels  qu'ils  sont  donnés  par  les  tables  astronomiques 
pour  celte  époque.  On  avait  alors  ,  suivant  les  calculs  de  Lalande 

Epoque  de  Topposition  le  18  mars  1764  ,  à  0^.6'.  1  a"  ,  icms  solaire 
à  Paris,  compté  de  minuit. 

Lat.  de  la  luné  à  Tinst.  de  l'opposition     \  r=-t-58'.4^'  boréale. 

#  Mouv.  horaire  de  la  lune  en  latitude,      n  = —  3'. 26'  la  lune  s'éloigne 

du  pôle  boréal 
de  Técliptique. 
Mouv.  horaire  de  la  lune  en  longit.- .    m  =     3^'.23" 

IMouv.  horaire  du  soleil  en  longitude  .   Jn  =       2'.29" 

Diamètre  apparent  de  la  lune .  .  -.  —  .    Z)"=i     53'.  18" 

Sa  parallaxe  horis.  corresp.  à  ce  diam.    P  z=i    Ci',  o" 
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Diamètre  apparent  du  loleil /)  =:     3a^  10^ 

Sa  parallaxe  horizontale p  •=•      o'.  9'. 

Avec  cet  données,  on  trouve  d*abord 

n  aoG^ 

d^où  l'on  déduit ,  par  las  tables  trigonomëtri^es 

Pobserve  que  m-^nî  est  toujours  positif,  parce  que  la  lune  Ta 
toujours  plus  TÎte  que  le  soleil. 

^      On  trouve  ensuite  le  tenu  du  milieu  de  Tidipsa 

A  sin"  a 

t  =  — =+0^.  108047  > 

n 

•a  en  le  convertissant  en  minutes  et  secondes 

t  =  +6'.a9", 

Cette  valeur  de  £  étant  positive  doit  être  ajoutée  à  1  époque  de  Poppo^ 
aition,  c^est-à-dircy  0^.6'.  la'  le  18  marsj  on  aura  donc  ainsi 

Milieu  de  Péclipse  le  18  mars  1764  à  c^,!^,^!**. 

La  distance  des  centres  à  cet  instant^  qui  est  aussi  celui  de  la  plus 
grande  phase  est A00ss=:  ^^.'^l'i 

Ajoutez  le  demi-diamètre  apparent  de  la  luna 
16^.39''^  vous  aurez  la  distance  du  bord  extérieur 
4e  la  lune  au  centre  de  Fombre 55^Io'^; 

D 

Le  demi-diamètre  de  Tombre  est  P  + /»  —  —  , 

D 

ou  plutôt  P -4- ;e> -4-  i'.4o",  afin  de  tenir 

2 

compte  de   Tombre  portée  par  Patmosphère  j  ce 

demi-diamètre  sera  donc -  4^*44'> 

£n  le  retranchant  de   55'. xo''  on  aura  :   bu> 

((cur  de  la  partie  non  éclipsée  de  la  lune  .  ..  «j  ^*^'\ 


^    \ 
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L'édipse  n*est  donc  pas  totale.  Prenons  le  com- 
plément de  cette  quantité  à  U' ,  nous  aurons  : 
diamètre  de  la  partie  éclipsée  de  la  lune.  .    .   é  ^'.$2'^} 

24'.5a"  1492''  06 

ou  en  doiçu  12^.  =  12^.  • — -  =  8  doigts  et  -^— 

35.10  '99^  100 

]1  faut  encore  calculer  la  distance  des  centres  à  Finstant  de  ren- 
trée dans  Tombre  et  de  la  sortie ,   afin  d^en  déduire  les   époques  de 

ly—D 

CCS   phénomènes.     Cette    distance   sera    6   =  ^    j^  p  j^  p^ 

ou  plutôt  c  i   -4-  P  -h^  -4-  i'.4®''>  ***  ayant  égard  à  Tombre 

portée  par  Tatmosphère  terrestre.   On  aura  ainsi  c  =:  65' .  23" ,  et  de 
là  on  tire  les  deux  valeurs  de  /  relaliTes  à  ces  deux  instans  qui  seront 

Instant  de  l'entrée  dans  Tombre  f  =+o\io8o47-i^-43546--i^.  19  .Sg", 

Instant  de  la  sortie l":  +o^.io8o47+iM354i6=4  i\Z'3i,^f^ 

Durée  totale  de  Féclipse c"  —  t'  =  2.  i^ .43546o=2i' .62' .  16". 

La  valeur  de  €  étant  négative  et  celle  de  ^'  positive ,  réclipse  com- 
mence avant  l'opf  osiiion  et  finit  après.  L'instant  absolu  du  commen- 
cement est  le  18  mars  1764?  ^  0^.6'.  12",  instant  de  ropposition 
moins  la  valeur  de  t' ,  cVst-à-dire,  le  17  mars,  à  22^.4^>.'.35" , 
tems  solaire  à  Paris  compté  de  minuit,  et  la  fin  arrive  le  18  mars  1764  >,  à 
0^.6'.  12",  instant  de  ropposition,  plus  la  valeur  de  t' ^  c'est-à-dire  le 
18  mars  ,  à  1^.38'. 49'*  ^^  tems  étant  toujours   compté  de  minuit. 

D'après  ces  valeurs  ,  on  voit  que  le  commencement  et  la  fin  de 
réclipse  ont  dii  arriver  dans  le  tems  que  la  lune  était  au-dessus 
de  l'horison  de  Paris.  LVclipse  toute  entière  a  donc  été  visible 
dans  cette  ville;  mais  elle  ne  Téiait  pas  dans  l'hémisphère  opposé; 
c'est  en  rela  seulement  que  le  mouvement  diurne  du  solfil  ou  de  la 
terre  a  de  Tinfluence  dans  les  éclipses  de  lune.  11  ne  feit  qu"'amener 
cet  astre  et  l'ombre  sous  des  méridiens  diHérens. 

On  voit  que  le  calcul  de  tous  ces  phénomènes  se-  fait  directement 
sans  avoir  besoin  de  figures  qui  retracent  la  situation  des  deux  astres^ 
et  uniquement  en  observant  les  règles  dos  signes  algébriques.  Ce- 
pendant tous  ces   résultats  pourraient  sq  reprcscni^   aussi   par  des 
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constructions  géométriques  assez  simples  ;  et  comme  les  astronomes 
en  ont  fait  souvent  usage ,  je  crois  devoir  en  dire  un  mot,  en  ne  les 
donnant  toutefois  cpie  comme  line  représentation  des  formules ,  et 
non  comme  un  moyvu  de  trouver  graphiquement  les  valeurs  des 
inconnues  ,  ce  qiM  se  fait  par  le  calcul  avec  iniiuiment  plus  de 
précision ,  de  promptitude  et  de  facilité. 

A -l'inspection  de  ^équation  fondamentale 

/  (  w  —  to'  )»  +  /i« }  i»  +  a  A  /If  =  c»  —  A» , 

on  voit  que  la  valeur  de  t  serait  la  même  si  Ton  supposait  l'ombre 

de  la  terre  immobile  sur  le  plan  de  récliptiquc  ,   pourvu  que  l'on  ' 

donnât  au  centre  de  la  lune  un  mouvement  en  longitude  égal  à  m-^m'y 

c^est-à-dirc ,  à  l'excès  de  son  mouvement  en  longitude  sur  celui  de 

l'ombre  de  la  terre.  F.n  effet  ,  il  est  sensible  que  c'est  uniquement  en 

Tertu  de  ce  mouvement  relatif  que  la  lune  s'éloigne  ou  s^approche  de 

Tombre.    Alors  le  centre  de  Tombre  restera  immobile  à  Torigine  des 

coordonnées,  par  exemple,  au  point  où  Popposition  arrive,  mais  le  centre 

de  la  lune  se  déplacera  en  vertu  de  son  mouvement  en  latitude  net  de  son 

mouvement  relatif  m  —  m'  en  longitude ,  de  façon  que  pour  un  tems 

quelconque  t ,  compte  à  partir  de  l'opposition  ,  ses  coordonnées  seront 

A  +  /if  et  (  /7i  —  m)  t.  On  voit  donc  que  ce  centre  décrit  encore  une 

orbite  plane  dont  Finclinaison  sur  Técliptique  a  pour  tangente  tiigono- 

n 
métrique  ■  >  au  lieu  que  l'inclinaison  de  Torbite  vraie  sur  le 

même  plan ,  a  pour  tangente  trigonométrique  — *    Cette  inclinaison 

de  Forbite  fictive  ,  que  les  astronomes  on  appelée  Voibite  relatii^e 
de  la  lune  ,  est  donc  précisément  égale  à  Pangle  a  que  nous  avons 
introduit  plus  haut  dans  nos  formules,  et  qui  les  a  heureusement 
simplifiées.  D'après  cela^  si  Ton  veut  construire  graphiquement  les 
résultats  de  nos  formules  ,  il  n'y  a  qu'à  placer  le  centre  de  Tombrc 
inunobilc  en  T  sur  Técliptique  £^iY,  voy,  jftg.  ii.  TL  sera  le 
Cercle  de  latitude  sur  lequel  l'opposition  arrive ,  on  y  placera  le  centre 
de  la  lune  à  une  hauteur  au-dessus  ou  au-dessous  de  l'écliptiquc  expri- 
mée par  la  latitude  a,  puis  on  tracera  l'orbite  relative  Ll\\  faisant 
TaAgle  a  avec  l'écliptique.  Si  du  centre  7'  de  l'ombre  on  mène  une 
perpendicubôre  TL'  sur  et tte  orbite ,  TL*  sçra  la  plus  courte  distance 
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dcf  centres  on  a  oât  «•  Si  des  points  Tfi  L  comme  otntrO)  ol>  dtorit  dent 

çûrconfêTencflS  de  cerdei ,  la  jireniière  avec  un  rayon  égal  au  rayon  ap« 

parent  de  Tombre  terresire  9  la  aeconde  aTec  un  rayon  égal  aa  demi* 

diamètre  apparent  da  la  lune,  cet  deux  cercles,  en  le   pénëtranti 

représenteront  Peffet  et  la  grandeur  de  la  plus  grande    pluue.  De 

même ,  en  prenant  sur  Forbito  relatlTe  deux  points  L*  ^  U" ,  dont 

la  dutance  au  centre  de  Fombre  soit  la  même  et  ^ale  à 

/>"—/>  * 

• h  -P  4-  /»>  ce  seront  les  lieux  dea  deux  centres  de  la  hnit 

a 

lorsquVUe  est  tangente  à  Fombre  terrestre  ;  et  ainsi  de  suite ,  on 

teprésentera  graphiquement  tontes    les  phases  de   Fédipse  ;  mais- , 

comme  je  Foi  déjà  &it  observer ,  cette  construction  n^est  bonne  tout 

au  plus  qn'â  les  rendre  senties ,  et  ne  Tendrait  rien  pour  lea  déter' 

niner  numériquemeut. 

Je  ne  crois  pas  nécessaire  de  donner  ici  Inapplication  numérique 
de  la  méthode  que  f  ai  indiquée  dans  le  texte  pour  comger  par  un 
second  calcul  la  supposition  de  Foniformité  des  mouvemens  horaires*  y 
Outre  que  cette  application  n^a  aucune  difficulté ,  Fobservation  des 
phases  d'une  éclipse  de  lune  n'est  jamais  assez  exacte  pour  qu'il  soit 
nécessaire  de  tenir  compte  de  cette  correction.  Si  je  Fai  indiquée 
dans  le  texte ,  c'est  afin  d'exposer  tout  de  suite  le  procédé  entier  d*une 
manière  complète.  Car  ce  procédé  nous  servira  dans  le  calcul  des 
éclipses  de  soleil ,  et  d'étoiles  dont  Fobservation  comporte  une  exac'* 
titude  beaucoup  plus  grande.  Je  remarquerai  seulement  que  dans  ce 
cas  généra] ,  Finstant  du  milieu  de  Féclipse  ne  répond  plus  néces- 
sairement à  la  plus  grande  phase.  L'époque  où  Cellc-ci  arrive  est 
déterminée  par  la  condition  que  la  ligne  menée  du  centre  de  Fouibrc  à 
Forbite  relative  de  la  lune  ,  soit  la  plus  courte  possible  \  mais  cette 
orbite  n'étant  plus  rectiligne  y  quand  on  considère  les  mouvemcHis 
horaires  comme  variables  ,  ce  point  de  perpendicularité  ^  n'est  plus 
intermédiaire  ,  au  moins  en  géuéral ,  entre  ctux  de  Fentrée  et  de 
la  sortie»  • 
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CHAPITRE    XVI. 

Manière  de  calculer  les  circonstances  générales 

des  Eclipses  de  Soleil. 

98.  Les  premières  questions  que  l'on  peut  se  pro- 
poser relativement  aux  éclipses  de  soleil,  c'est  d'abord 
de  déterminer  s'il  y  aura  éclipse  dans  quelque  lieu  de. 
la  terre  ;  ensuite  quelle  sera  la  durée  de  l'éclipsé  ,  son 
étendue  ;  enfin  quelles  seront  les  heures  du  commence- 
ment et  de  la  fin  de  l'éclipsé. 

Ces  questions  n'ont  aucune  difficulté,  si  nous  voulons 
considérer  les  éclipses  de  soleil  comme  des  éclipses  de 
terre,  relativement  à  un  observateur  placé  dans  la  lune. 
Alors  il  s'agira  de  déterminer ,  pour  un  instant  quelcon^ 
que ,  la  distance  apparente  du  centre  du  disque  terrestre 
au  centre  de  l'ombre  lunaire  ;  et  d'après  les  diamètres 
connus  de  la  terre  et  de  l'ombre ,  on  calculera  les  instans 
où  leurs  disques  se  pénétreront.  Ce  problème  est  donc 
absolument  de  la  même  nature  que  celui  des  éclipses 
de  lune  vues  de  la  terre  ;  aussi  en  suivant  une  marche 
exactement  semblable,  serons-nous  conduits  à  des  for- 
mules toutes  pareilles ,  ou  plutôt  ce  seront  les  même  for- 
mules qui  nous  serviront;  il  n'y  aura  de  différence  que 
dans  la  construction  graphique  qui  devra  nous  repré- 
senter le  centre  de  la  lune  comme  le  centre  des  rayons 
TÎsuels. 

Soient  donc  y  Jig.  12,  à  un  instant  queicongnci   TU 
a.  3o 
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centre  de  la  terre  ,  L  celui  de  la  lune  ,  S  celui  du  soleil , 
et  considérons  le  triangle  rectiligne  TSL  formé  par  ces  trois 
points  dans  l'espace.  Si  l'on  prolonge  le  côté  SL  de  ce 
triangle  qui  va  du  soleil  à  la  lune  ,  ce  sera  l'axe  de  l'ombre 
lunaire  ,  et  l'angle  OXT  formé  par  ce  prolongement ,  avec 
le  rayon  visuel  LT  mené  de  la  lune  à  la  terre,  sera 
la  distance  apparente  du  centre  de  la  terre  au  centre  de 
l'ombre  ;  distance  qu'il  s'agit  de  déterminer.  Or,  cela 
est  très-facile,  car  le  triangle  SLT  lui  seul  fournit  toutes 
les  données  dont  on  a  besoin  ,  puisque  l'on  y  connaît 
les  deux  côtés  ST^  LTj  distances  du  soleil  et  de  la  lune 
à  la  terre,  avec  l'angle  en  T  qui  est  la  distance  appa* 
rente  de  ces  deux  astres  vus  de  la  terre  ;  distance  qui 
s'exprime  aisément  d'après  leurs  différences  de  longi- 
tude et  de  latitude  ,  comme  nous  l'avons  fait  dans  les 
éclipses  de  lune.  On  a  donc  ainsi  pour  un  instant  quel- 
conque ,  l'expression  de  la  distance  apparente  du  centre 
de  l'ombre  au  centre  du  disque  terrestre  vu  de  la  lune  ; 
en  égalant  cette  expression  aux  diverses  valeurs  de  cette 
distance  qui  conviennent  aux  différentes  phases  de  l'é- 
clipse ,  et  prenant  le  tems  pour  inconnue  ,  on  courra  dé- 
terminer les  époques  où  ces  phases  arriveront. 

99.  Dans  tout  ceci ,  nous  n'avons  point  égard  au  mou- 
vement diurne  du  ciel.  Mais  il  est  évident  que  la  consi- 
dération en  serait  inutile  ;  car  ce  mouvement  étant  com- 
mun au  soleil ,  à  la  lune  et  à  tous  les  cercles  célestes , 
ne  change  rien  à  leurs  positions  respectives  qui  sont  ici 
les  seules  que  nous  ayons  à  considérer.  Ici ,  comme  dans 
les  éclipses  de  lune,  le  mouvement  diurne  du  ciel  n'a 
d'autre  effet  que  de  présenter  successivement  l'éclipsé  à 
divers  côtés  du  globe  terrestre.  Ou  bien  si  l'on  veut  attri- 
buer le  mouvement  diurne  à  la  ferre,  supposition  qui 
satisfait  également  aux  phénomènes ,  et  même  qui  y  satis- 
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£ait  d'une  manière  infiniment  pins  simple  ,  ce  monve- 
ment  fera  tourner  l'observateur  sur  son  parallèle  et  lui 
présentera  successivement  réclipsc  à  diverses  hauteurs  sur 
rhorison  du  lieu  où  il  est  placé.  Cette  rotation  pourra 
même  lui  donner  ou  lui  ôter  la  possibilité  de  voir  l'éclipsé 
en  l'amenant  sur  l'hémisphère  où  elle  est  visible  ou  en  l'en<« 
traînant  dans  l'hémisphère  opposé.  £lle  pourra  encore  y 
influer  d'une  autre  manière ,  en  rapprochant  l'obser- 
vateur du  centre  de  la  lune  ou  l'en  éloignant,  par  le 
changement  de  la  parallaxe  de  hauteur.  Mais  toutes  ces 
variations  qui  compliquent  le  problème  quand  on  veut 
considérer  un  point  physique  et  déterminé  de  la  terre  , 
ne  font  rien  quand  on  considère  la  terre  en  général. 

100.  Au  reste,  il  existe  un  moyen  très-simple  de  lever 
CCS  difficultés ,  c'est  de  raisoitner  par  rapport  à  un  poii^t 
quelconque  de  la  surface  terrestre,  comme  nous  l'avons 
fait  ton t-à -l'heure  ,  relativement  à  son  centre.  Seulement 
il  faudra  employer  dans  le  calcul  les  données  propres 
à  ces  nouvelles  circonstances,  c'est-à-dire  les  élémcns 
apparens  des  deux  astres  vus  du  point  assigné  au  lieu 
des  élémens  vrais  vus  du  centre  de  la  terre.  Et  comme 
ceis  deux  genres  de  données  ne  diffèrent  que  par  les  valeurs 
des  parallaxes  de  longitude ,  de  latitude ,  de  déclinaison 
et  d'ascension  droite,  que  nous  avons  appris  à  calculer, 
on  conçoit  que  quand  on  connaîtra  les  instans  des  dif** 
férentes  phases  de  l'éclipsé  pour  le  centre  de  la  terre, 
on  pourra  calculer  les  corrections  qu'il  faudra  leur  appli- 
quer  en  vertu  des  parallaxes,  pour  les  ramener  à  la  sur- 
face. On  trouvera  dans  les  notes  les  méthodes  les  plus 
simples  d'atteindre  le  but,  ainsi  que  tous  les  développe- 
mens  des  calculs  indiqués. 

.  101.  Si  nous  examinons  aussi,   d^une  manière  générale 
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la  marche  de  Pombre  ou  de  la  pénombre  lunaire  sur  té 
disque  terrestre,  nous  verrons  qu'elle  doit  aller,  relative^ 
ment  à  nous,  d'occident  en  orient,  dans  le  sens  du  mouve- 
ment propre  de  la  lune  ;  car  cet  astre  allant  plus  vîte  que 
le  soleil ,  dans  son  mouvement  angulaire  autour  de  la  terre , 
son  ombre  doit  le  suivre  et  marcher  avec  lui  dans  le  même 
sens.  Ainsi  un  observateur  placé  dans  la  lune  et  regar- 
dant la  terre  s'éclipser,  verrait  d'abord  l'cclipse  commencer 
sur  les  parties  les  plus  occidentales  du  disque ,  et  finir 
par  les  plus  orientales.  Pour  nous  qui  sommes  placés  sur 
la  terre  ,  le  disque  de  la  lune  nous  paraît  traverser  celui 
du  soleil  çn  allant  d'occident  en  orient,  par  l'excès  de 
son  mouvement  relatif.  C'est  la  tout  ce  qu'il  y  a  de  cons- 
tant dans  ce  phénomène  ;  car  la  grandeur  de  la  partie 
éclipsée  et  sa  position  sur  le  disque  solaire ,  sont  extrê- 
mement variables  par  plusieurs  causes  que  nous  expli- 
querons dans  le  chapitre  suivant. 


NOTE. 

Considérons  â^abord  le  triangle  SLT  de  la  Jig,  12  entre  !• 
soleil ,  la  lune  et  la  terre  j  nommons  S  et  T  les  deux  angles  en 
S  et  en  Jl  L'angle  TLO  extérieur  à  ce  triangle  est  la  distance  ap- 
parente du  centre  de  la  terre  et  de  Fombre ,  Yue  de  la  lune  :  nous 
la  nommerons  c.    On  aura  donc  d'abord 

c  =  T  -^-S  \    par  conséquent    *$"  =  €—  T» 

Maintenant,  du  point  T^  menons  TO  perpendiculaire  à  Taxe  de 
Tombre  ^  si  nous  considérons  cette  pei-]:)endiculaire  dans  le  triangle 
STO ,  elle  aura  pour  expression  ^S^Tsini^  ou  i"' sïnS ,  en  nom- 
mant  y  la  distance   ST  de   la   terre   au   soleil ,  mais    si    nous  la 

considérons  dans  le  triangle  L  20  7  elle  aura  pour  expression 

I^T  sm  ç  ovL  ^  sin  <;  eu  noiumant  i"  la  difiaD««  d«  la  terr«  à  la  Ituie. 
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G«t   deux  Tilenrt  d'unt  même  ligne  devant  être  ëgalei ,  on  aura 

/«in  S  =:  Inac    ou    /  sm  (  e  —  T)  =  X  sio  c. 

On  peut ,  au  rapport  —  des  dùtancea,  substituer  le  rapport  invecso 

des  parallaxes  des  deux  astres  ou     .       ■  en  nommant  p  ceUe  de  la 

éïnp 

lune^  p'  celle  du  soleil;  on  aura  ainsi 

(i)  ain^EJ.sin  (c  — T)  ==  sin /j'.sinc. 

Cette  équation  est  générale  et  rigoureuse  ;  mais  quand  on  en  fiidt 
usage  au  moment  de  Téclipse  ,  Fangle  T  est  toujours  fort  petit  puis- 
qu'il mesure  la  distance  apparente  des  centres  des  deux  astres  dont 
les  disques  se  pénètrent.  On  peut  donc  évaluer  cette  distance  comihe 
nous  Favons  fait  dans  les  éclipses  de  lune  ,  en  la  regardant  comma 
rhjpothénuse  d^un  triangle  rectangle  dont  les  côtés  seront  les  dif- 
férences de  longitude   et   de   latitude  des  deux  astres.   Soient   donc 
comme  alors  m  et  n  les  mouvemens  horaires  de  la  lune  en  longitude 
et  en  latitude  y  m  celui  du  soleil  en  longitude ,  à  la  latitude  de  Ift; 
lune  à  Finstant  de  la  conjonction ,  et  f  le  tems  compté  en  heures 
à  partir  de  cet  instant  y  la  différence  des  longitudes  à  Finstant  t  sera 
(m  «-  m')  t^  ta  différence  des  latitudes  sera  k  -^  nt  j  on  aura  donc 

(a)  J»  =  (m  —  m'  )»  «»  -4-  (a  -4-  /i«)». 

Cette  valeur  de  T  étant  substituée  dans  Féquation  (i)  ,  celle-ci 
déterminera  c  en  fonction  du  tems  t ,  c^est-â-  dire  qu^eUe  déterminera 
pour  un  instant  quelconque  la  diistance  des  centres  de  la  terre  âf  dû 
Fombre  vue  de  la  lune.  Réciproquement ,  si  Fon  donne  à  cette  distance 
les  diverses  valeurs  qui  correspondent  aux  phases  de  Féclipse  que  Pon> 
Teut  calculer  ,  le  tems  t  sera  la  seule  inconnue  de  Féquation  (i)^ 
tout  se  réduira  donc  à!  en  extraire  la  valeur  de  t^  et  cette  Taleur 
fera  connaître  Finstant  de  la  phase  que  Ton  a  considérée. 

L^équatiou  (i).  pourrait  donner  la. valeur  de  J*  en  «  d^une  manière, 
rigoureuse  et  fort  élégante.  Pour  cela  il  suffit  de  remarquer  qu^ellfr, 
est  parfaitement  semblable  à  Féquation  sin  (z  -  a  nr)  =.  cos  a  nR.  sin  x. 
que  nous  avons  obtenue  dans  le  !«'•  lÎYze ,  pag.  44^ ,  en  traiian^ 
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àea  réfractions.  là  B  eit  repréieiité  par  «  j  9/ir  par  Tet  cos  a  ni?  par 

aiiï  » 

.  ^otre  équation  (i)  ,  daos  le  cas  actuel,  sera  donc  rés<duble 

sin  p  ^ 

coDime  celle  des  réfractions  ,  c^esl-à-dire  ,  qu*en  prenant  deux  angles 
aniiiiaires  «  et  u,  tels  qu^ou  ait 

tinp\ 

cos  •  = f       tang  u  r=  sm  «  tang  e , 

sin^ 

en  aura 

tang  I  T  1=  tang  |  u  tang  i  u. 

La  TaïeuT  d  »  jT étant  connue  de  cette  manière  en  fondions  de  c ,  oii  la 
mettrait  cUns  Téquation  [^)  qui  donnerait  t  par  la  rcsolution  al(;ébrique  ; 
mais  comme  cette  méthode  ne  peut  avoir  son  application  que  dans  des 
cas  bien  rares  où  Ton  aiuait  besoin  d^une  précision  extrême  ,  il  nous  suf- 
fira de  Tavoir  indiquée,  et  nous  procéderons  an  dégagement  de  X 
par  des  approximations  dont  Terreur  sera  presque  insensible  j  ces 
approximations  consistent  à  supposer  les  petits  arcs  p  ^  p\  e, 
e  —  7*  proportionnels  à  leurs  sinus  :  alors  Féqualion  (i)  devient 

p  (c  —  T)  :=  p' .  c,     et  elle  donne     ^Z'rr  c  .  •» 

P 

et  cette  valeur  éunt  substituée  dans  Téquation  (2)  ,  on  a  pour  déter- 
miner t 

(m''m)t*  -4-  (x+  nty=c*/?.^ZjL\y 

formule  absolument  pareille  à  celle  que  nous  avons  trouvée  pour  les 

éclipses    de   lune  ;  il    n'y  a  de  différence   quVn  ce   que    la  ùistance 

appax%ute  c  des  centres  de  la  terre  et  de  Tombre  lunaire  s'v  trouve 

p  —  p' 

multipliée  par    — —  j   mais  ce  même  facteur  en  sens    inverse    se 

P 
ti'ouvera  multiplier  les  distances  apparentes  des  centres  qui   donnent 

les  difTerentes  phases  ,  .lin&i   qu'on   le  verra  tout-à-lheure  j  de  sorte 

qu'en  déhnilif ,    les  conditions  de  ces   phases  ,   dans    les    éclipses    de 

soleil,  se  délermineront  exactement  comme  d<»n>  les  écUpscs  de  lune., 

et  Ton  pourra,  si  l'on  veut,  le*  représenter  s;c«.'inélri«|Ufmfm   de  la 

même  manière. 
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Par  exemple ,  si  Ton  veut  connaître  Finstant  où  le  disque  terrestre 
entre  dans  la  pénombre  lunaire ,  c^est  à-dire ,  le  commencement  et 
la  fiu  de  rëclipse,  il  n^y  a  qu'à  supposer  que  la  distance  apparent* 
des  centres  de  la  pénombre  et  de  la  terre  est  égale  à  la  somme  dt 
leurs  demi-diamètres  apparens  tus  de  la  lune.   Le  rayon  extérieur  de 

la   pénombre   lunaire   est  ■  r    comme  on  l'a  trouiFé 

précédemment  ;  celui  de  la  terre  est  égal  à  la  parallaxe  de  la  luoa 
ou  à  p.   On  aura  donc  ainsi 

(/>"-+./))         p 

Disq.  terr,  tang.  extér.  à  la  pén.  lun....  c  =   —— —   ;  4-  P  > 

a  p^p 

le  tems  t  qui  correspond  à  Cette  valeur  de  c  donnera  le  commence- 
ment et  la  fin  de  Téclipse. 

La  manière  dont  nous  Tenons  d'établir ,  dans  ce  cas ,  la  distance 

apparente  des   centres  vue  de  la  lune  pourrait  bien  ne  pas   paraître 

tout' à- fait    rigomeusc.    Car,   si  la    ligne    droite    KMN ^ Jig.    i3, 

représente  Paré  te  de  la  pénombre  ,  tangente  aux  surfaces  de  la  Innt 

et  de  la  terre  ,  et  que  M  soit  le  point  de  tangence ,  la  ligne  LT'  menée 

du  centre  de  la  lune  au  point  T*  différera  du  rayon  Tisuel  LM'  mené 

du  même  centre  tangentiellement  à  la  terre  ^  ces  deux  lignes  feront  entra 

elles  un  petit  angle  T'LM',  Ainsi ,  quand  Téclipse  commence ,  la  distance 

apparente  des  centres  Tue  de  la  lune ,  ou  Pangle  OZ^  Testég^l  à  la  somme 

des  trois  angles  OLT\  T'LM*,  M'LT:  le  premier  est  le  demi-diamètre 

apparent  de  la  pénombre  Tue  du  point  L  {  le  dernier  est  la  parallaxe  du 

la  lune  :  nous  les  avons  ajoutés  enj^emble  pour  avoir   c.  Mais  nous 

avons  négligé  le  petit  angle  T'LM'  qui  ,  dans  le  fait  doit  être  ajouté    / 

aux  deux  précédens  ;  ainsi ,  pour  ne    rien  laisser  à  désirer  du  côté 

de  l'exactitude ,  il .  &ut  calculer  ce  petit  angle  ,   et  voir  s'il   peut 

occasionner  une  erreur  notable  ^  01  cette  évaluation   est  très  ûicile  ; 

car  si ,   par  les  centres  ,  de    la  lune    et   de    la  terre ,  on   m^ne  1rs 

rayons  LN  ^   TUf  perpendiculaires  à  l'arête  MJY  de  la  pénombre ,  il 

est  fiicilc  de  voir  que  la  distance  LTdes  deux  astres  est  coiipée  en  / 

en  parties  proportionnelles  à  ces  rayons  ,  de  sorte  qu'en  nommant  R 

celui  de  la  terre,  R'  celui  de  la  lune  ,  et  appelant  l  la  distance  dei 

A'/ 
centres  de  la  lune  et  de  la  terre ,  on  a  LIss  -^ ^  9  par  ooméqneitl 


>  , 


■  .1 


•    ■ 


47^  /ASTBOHOiril 

jr     Ji-i-jr      .  j^    .  /zr\      ._^_        *   \  /^, 

—  as  ■'  ssiaiP«Kiml  — )•  9 étant  la «anUixe de u n» 

ir 

-at  ZTsqppi.âûiiiètroapiMuraittTadfl  la  terre.  Or,  — ettaoMKUanr 

de  FaD^  ZIN ,  et  œt  angle  LIN  hûnnéme  étant  extérienr  as 
triangle  LIT'  est  égal  à  la  jommcMes  deuK  întérieQrs  tjtà  hà  fogot 

zr 

opfOÊéê^een-^ràiny  klTL  -h  ILT is h  />+r  »   «»  «»« 

mant  ^  le  petit  angle  Sd'LT'  dont  noua  Toalonf  déterminer  la  iraleor* 
On  am»  donc  aiiuî  réqnatîon 

{Dr  \       ^  £r 

•a  en  dérdoppant  le  premier  membre  ^  et  mettant  ponr  ooa  ^  m 
Taleur  I  — Hl  un  ^  X 


00/ — '^pS.ùaf^oânC — 4-jEi  Jam^ssâiyhHin. m/ — ^^Y 


en  déreloppam  le  terme  linY  —  +  p  j  dans  le  second  membre  9  el 
se  bornant  à  h  première  puissance  de  sin  ^ ,  on  troure 


mnj^  :=  a 


/gin  —  sin»  I  ^  ^.  siii  ^  .  an*  —  > 


U' 

cos». 


(t-0 


Si  Ton  substitue ,  dans  cette  fonnule ,  les  yalenrs .». 

jy*  -sz.  39'.  29"  ;  p  =r  54' «i",  valeurs  que  nous  emploierons  bientôt 
dans  le  calcul  de  l'éclipsé  de  soleil  de  Tannée  17649  et  qui  sont  expri- 
mées en  mesures  sexagiésimales ,  on  trouvera  y  égal  à  75^-  de  seconde 
aexagés'male ,  quantité  si  petite ,  qu\i  moins  d'avoir  besoin  de  la  der- 
nière exactitude ,  on  peut  se  peimettre  de  la  négliger ,  et  se  borner 
à  la  condition  que  nous  avons  établie  pour  le  commencement  et  la 
(in  de  Téclipse. 

Puisque  Féquation  qui  détermine  le  tems  des  phases  est  de  même 
ftrme  que  celle  que  noua  avow  obtenue  pour  le»  édi^fea  de  lunc) 


PHYSIQUE.  475 

nous  la  traiterons  de  la  ra()nie  manière,  et  nous  ferons  usa^e  des 
mêmes  transformations.  Il  sera  donc  également  conunode  d'intro- 
duire ,  dans  le  cas  actuel ,  Tinclinaison  de  l'orbite  relative ,  que  nous 
avons  employée  dans  les  éclipses  de  lune.  On  fera  donc  comme  aloii 

n 

tang  a  =: 


7/*  //*' 


«t  réquation  qui  détermine  t  deviendra 

#»»r«-4-a^/i8in««.t=  <c*.r£ — C-J   —X»  >sin*«5 

m  la  résolvant  de  la  même  manière,  elle  donnera  comme  dans  la 
page  457 


»Asm>a 
t  r=  — 


±8in  aT/     C»   f  ^ ^  J    —  A«  008» 


n 


Il  n^y  a  plus  maintenant  qu'à  mettre ,  pour  c ,  les  différentes  va- 
leurs qui  conviennent  aux  phases  que  Ton  veut  considérer  ^  et  les 
deux  valeurs  de  t  feront  connaître  les  époques  correspondantes  où. 
ces  phases  arriveront. 

Par  exemple ,  si  Ton  veut  déterminer  le  tcms  du  conunencement 

et  de  la  fin  de  Féclipse ,  il  n'y  a  qu  a  ,   ainsi  que  nous  l'avons  déjà 

{D'-^D)  /     p     \ 

dit ,  mettre  pour  c  cette  valeur. . .  c  r=  • I     ■  1  +  P  f 

a         \p^p^ 

tt  les  deux  instans  cherchés  seront 


«  = 


—  Asin*«+sfti«  1/    < ^P'~P(   — A*cos«« 


On  prouvera ,  comme  pour  les  éclipses  de  lune  y  que  la  plus  grande 
phase  de  l'éclipsé  a  lieu  quand  le  radical  s^évanouit ,  c'est-à-dire^ 
quand  on  a 


=(7^) 


A  sin*  Cl  /     P 

f=  —  ■  t     c=r — ~ — r  l^cûsc» 


Cttt  aussi  l^tant  du  milieu  de  l'éclipsé  \  car  cette  valeur  de  I 


<- 


4t4  AMaonoM» 

•tt  ]«  deDii-fOiain«  die  cellet  qpi  cônîrîeniMBt  jni  comneDceiwtt  il 
k  la  fip.  On  .çonditta  h  gnndeof  de  l'^pie.ooviiit  on  Fa  ftit 
pour  les  édipees  de  Inné ,  et  on  FéYalnen,  A  Yçfnf  Teut ,  en  âoifdi| 
WdTUit  Fusage  des  aftroiidmes.  Le  calcul  est  abaolnmeiit  la 
^pie  cdoi  que  oous  ayons  fiât  ak>n ,  et  cela  doit  être  ainsi  , 
les  formules  sont  identiquement  aemhlaHea ,  à  Fezceptioii  dn  fie* 

P 
teiur  constant 7- 

Jusqu'ici  nous  sommes  partis  de  Fépoqoe  de  la  oonjonctioii  pev 
trouver  ,1^  Kisians  des  difiiércmes  pliases.  Maie  réciproqnedhent  Â 
Imitant  d^une  de  ces  phase*  ^tait  donné  9  rien  ne  ferait  plut  ftcile  qat 
d^en  déduire  Fépoque  de  la  conjonction»  Il  sulGiait  de  rctTandiar  de 
Finstant  ofaserré  ia  'mlenr  de  I  qui  eonvienl  à-  eect»  phase  »  «r  qtl, 
est  donnée  par  nos  formules.  11  fiiut  faire  beaucoup  d'atteatiflilA 
ce  résnlut ,  car  il  est  lu  base  de  la. méthode  qui  sert  k  détininin« 
la  longitudes  des  ^eux  et  les  correctione  des  tablée  de  la  knie  par  àm 
observations  d^éclipses'. 

Si  Fon  irouUit  connaître  Finstant  du  commencement  ou  de  la  fa 
de  Féclipse  pour  un  obserFateur  qui  serait  placé  au  centre  même  die  le 
terre ,  il  n'y  aurait  qu'à  considérer,  qu^aux  instans  cherchés  y  la  distance 
apparente  des  centres  de  la  terre  et  de  Fombre^  Tue  de  la  lune| 
doit   égaler  le  demi-diamètre  de  la  pénombre  Vu  du  même  point; 

(Z)"-4-/>\         p 
1 .  »    Telle    crt 
a      J    p-^p' 

donc  la  valeur  de  c  pour  le  cas  dont  il  s^agit.  En  la  substituant  daee 
rexpres&ion  générale  de  f ,  elle  devient 

— Asm'ftx*""  1/^   V j— x^coa"» 

i  2—  '  ■■        ■  '       .  "  * 


n 


et  les  deux  valeurs  de  t  qu'elle  donnera  appartiennent  aux  initaue 
cbercYiés.  On  aurait  pu  encore  arriver  à  ces  résultats  d'une  autre 
manière ,  eu  observant  que  relativement  au  centre  de  la  terre ,  ca 
9L  p  ^z.  o  ^  p'  •=.  o.  Ainsi,  en  faisant  ces  suppositions  dans  les  valeurs 
générales  de  t  relatives  au  commencement  et  à  la  fin  de  Féclipse  ^ 
on  aura  les  valeurs  pour  le  centre  de  la  terre  ,  et  ces  valeurs  seront 


/-! 


PHYSIQUE.  47:> 


t  =  ' 


n 


c'c8t-à-(lire ,  précisément  c«11ca  que  nous  Tenons  de   trouver. 

Je  prendrai  pour  exemple  Téclipse  de  soleil  qui  eut  lieu  le  pre- 
mier avril  1764,61  qui  a  servi  de  base  au  grand  travail  de  Dionis- 
du-Séjoiu'  sur  les  éclipses.  Comme  il  ne  s\igit  ici  que  d^m  c^enip  e 
de  calcul ,  j'adopterai  les  élémens  de  la  lune  ,  qu'il  a  donnés  dan* 
son  ouvrage ,  quoique  Ton  en  pût  trouver  de  plus  exacts  par  les 
tables  actuelles.  Nous  supposerons  donc  avec  lui 

Instant  de  la  conjonction  io^.3i'.5",  tenu  solaire  apparent  à  Paris. 

Latitude  de  la  lune  en  conjonction a  =r -4-59'. Sa"     boréale» 

Mouvement  horaire  de  la  lune  en  latitude. .     n  =4-  a'./|4''     1h  lunest 
rapproche  du  pôle  boréal  de  Técliptique. 

Mouvement  horaire  de  la  lune  en  longitude  m  =-+-29'. 09" 

Mouvement  du  soleil  en  longitude m'  =-4-  2'. 27".   7 

Parallaxe  horisoniale  du  soleil P  ^^  8.8 

Parallaxe  horis.  de  la  lune  en  conjonction. .  p  ur     54'    i  '•   5 

Diamètre  apparent  de  la  lune /X'r=:     39' .29"^ 

Diamètre  apparent  du  soleil /)  =     5i\52". 

En  mettant  ces  données  dans  notre  formule ,  on  trouvera 

«  =r  5°. 44' •27". 

0)mmencemeDt  «'  ;=  -  0^,14478—2^,73898  =  -  2^,88376  -  -  2^ .  53'.    i": 

Fin f"=-o*,i4478-»-îi^,7'3898=+a^,59420^  =  2^.3V.39", 

Milieu t  =-o\i4478= -o^».  8'.   1". 

J  e  conunenceraent  et  le  milieu  de  Tédipse  ont  donc  eu  liiii  avaut 
la  conjonction,  la  lin  après.  La  distance  apparente  des  centres  de  la 
terre  et  de  Fombre  lunaire  à  Kinsiant  de  la  plus  grande  phase 

;  .  AC06a  =  3o'.27"i  cctt«  distance  étant  moindre  que  la  pa- 

P-^P 

rallaxc  de  la  lune  rjui  rrprcscn'e  le  demi-diamètre  apparent  de  la  terre 


c 


TuedeUiiiae^ili^CBiintqpwFaederoiiibnmdbtt  y 

Tîntérieiir  du  diiqiie  tfinctm*  L*éclipte  itmit  dotm  centrmk  vam  Y 
certains  li«iiX9^[i]aiqd*eIle  ne  le  Stt  point  pour  le  œntro  de  k  tart{';  | 
cependant  y  il  n^y  aTsitpouu  d'obeciiritéioi^lB,  pniiqiie  le  diaiatmi 
apparent  dn  loleil  torpaate  celui  .de  la  lune.  UMijpte  étmt  4mc 
centrale  et,  annulaire  dans  certains  lieujc  ;  dans  .d'aotna,  «He  éllit 
•  annulaire  sans  être  centrale  ^  il  ijbai  est  trooré  annii  qoî  ont  dà|a 
voir  {nrtielle  sans  être   annulaire  ni  centrale  ;  enfin  il  vaiUBt  plès 
de  la  moitié  du  disque  terrestre  où  on  ne  k  TOjait  pat  dn  ton^ 

moindre  que  k  plus  courte  distance  des  oentrea  ^•vf'y  de  aocii' 
que  du  côté  même  où  Tonike  passe ,  il  y  a  «ne  poràoB  dv- 
di^tre  du  disque  égsle  à  S'. 4a''  qui  n'est  point  é^lipséi.  lÊm 
retranchant  cette  portion,  du  demi-diamètve  apparau  de  k  lent 
^'.l'^.S  >  il  restera  4^^.19^  pour  k  parik  éclipsée,  qui  ,  dînrfl^ 

par.k  Takur  du  diamètre  et  réduite  en  doigta  y  denendiût 

•    -'St.- 

o4o3*o  ïoo  •  1 

Il  y  aurait  quelques  modifications  à  £dre  à  tous  ces  résultats  û 
Ton  voulait  obtenir  la  dernière  exactitude.  Le  mouvement  horaire 
de  la  luue  n^est  pas  rigoureusement  constant  comme  nous  FaTOna 
supposé  i  la  différence  se  fait  déjà  sentir  après  des  intervalles  àt 
tems  peu  considérables.  De  m^me  la  parallaxe  de  la  lune  et  son 
diamètre  apparent  varient  aussi,  avec  sa  distance  à  la  terre.  Toutes 
ces  quantités  qui  sont  les  élémens  de  nos  calculs  n'ont  pas  k 
même  valeur  au  commencement  de  Péclipse  ,  au  milieu  et  à  la  fin* 
Il  fisiut  donc  avoir  égard  à  leurs  variations. 

On  pourrait  d'abord  y  parvenir  par  interpolation  5  car ,  pendant 
un  intervalle  de  quelques  heures ,  le  mouvement  horaire  de  la  lune» 
soit  en  ktitude  ,  soit  en  longitude  ,  peut  être  représenté  par  uns 
expression  de  la  forme  a  -4-  Ai  -4-  c«» ,  où  abc  désignent  des  nombres 
connus,  et  t,  le  tems  exprimé  en  heures.  Quant  à  la  paralkxe  et  au 
demi-diamètre  ,  leur  expression  générale  serait  encore  plus  kcile  » 
parce  qu^ils  ne  varient  que  proportionnellement  au  tems  :  en  ior- 
«lant  donc  ces  espressions  générales  ,  ^\  les  substituant  dans  ka 


>alears  de  jT  et  de  <? ,  au  lieu  de  celles  dont  nous  avons  £iit  usage, 
on  pourrait  encore  en  tirer  le  tems  par  des  approximations  assez 
£iciles  ;  mais  il  sera  encore  plus  simple  de  regarder  les  résultat» 
obtenus  précédemment  comme  de  premières  données  approchées  qu'ail 
fiiut  rectifier  ensuite. 

Supposons ,  par  exemple  ,  que  notre  premier  calcul  ait  indiqué  la  fin 
de  Téclipse  à  une  époque  t  après  la  conjoncdon ,  et  que  Ton  veuille  déter- 
miner cette  époque  avec  toute  Fexactitude  possible,  en  ajant  égard  aux 
variations  du  mouvement  horaire.  On  supposera  que  Finstant  cherche 
ne  diffère    de  t  que   d^une    petite  quantité  t'  :   on    calculera ,  pour 
Finstant   t ,  par  les   tables  .istronomiques,   la  longitude  t  du  soleil , 
son  mouvement  horaire  m',  son  diamètre  ap|)arenti^,  sa  parallaxe 
^'9  la  longitude  /  de  la  lune  ,  sa  latitude  ^  ,  ses  mouvemens  horaires 
tn  et  n  en  longitude  et  en  latitude ,  sa  parallaxe  p  et  son  diamètre 
apparent  />".  Alors  ,  pour  Pinstant  f  '  voisin  du  premier ,  la  diffé- 
rence de  longitude  de  la  Inné  et  du  soleil  sera  /— -^-{-  (m  —  77»')  t\ 
[      la   différence  des    latitudes    a  4-  nt' ,  par   conséquent  Tangle   à    la 
S     terre  T,  entre  les  centrés  du  soleil  et  de  la  lune  sera  exprimé  par 
(  l'hypothénuse  du  triangle  rectangle  formé  par  ces  différences ,  c^ett- 
^     à-dire  que  Ton  aura 

T«  =  (Z  —  r  +  (m  -  m')  «}*  +  ( A -». /it')«. 

Or  ,    en  nommant  c   la    distance  des  centres  de  la   terre  et  dt 
Tombre  vue  de  la  lune  à  uu  instant  quelconque ,  nous  avons  trouvé 


•B  aura  donc  encore 


P 


^l^r  +  (/!»  —  m')  «'}»  +  {a  +  /if  I*  =  c»  ^^ mly  , 

équation  tout-à-fait  analogue  à  celle  que  nous  avons  obtenue  d^abord  ^ 
mais  dans  laquelle  les  élémens  des  deux  astres  sont  relatifs  à  Pinstant 
t'  :  en  développant  cette  équation  on   aura 


•     ^••.' 


f    ■ 

•  «U  rorbîu  nlatiTeàfiiiMaat  C»  de  amiin  ^Vau^   .      '^ip 

n 

JW  — •  01  j 

■  ■■    •( 

tut  en  fliminatit  (  m  —  J»^ }  oa  aum         •     .    ,       * 

eelte  équation  étMit  résolue  algébriquemeiit  ^oute  ponr  t*  dtos  va- 

'ican  oui  aont  '   '  _ 

*  .  \-      ■  4 

■  ■  .' 


tBiftW4*|[* 


I» 


L'une  de  caa  nAttuê  m  la  «orrectîM  qu^  ftét  fcinf  &  llH^ilÉ^ 
pour  aToir  la  phaié  que  Pon  chrrcèe  ^  et'  qni  «M  ftèt  fÊ»'  mffOft'i 
tioa  la  lin  de  rédipie  ^  Tancre  iraleitf  toit  la  «MMeakMfr  qà*il  ftwftiJt^ 
appliquer   à  oa  même  /àiMaM  pour  a1rol^  te  piMia  oOrnifiMidfllifa  jL 
par  exemple  ici  le  commencement  de  Féclipie  ,   éihi  AlouvenRUfrioÀ 
raires  resiaient  toujours  les  mêmes  qu^à  ritisunt  i  pris  pour  orî|pDr 
Celte  dernim  Tiileur  ne  peut  nous  intéresser  pl]jsqu''elte  est  contraire  k 
la  nature  ^  il  faut  donc  savoir  reconnaître  celle  des  deux  que  nous 
voulons  obtenir  ,  et  cela  est  très-facile ,  cai  celle-ci  s^évanouimit  sila 
distance  apparente  des  centres  de  la  lune  et  du  soleil  calculée  pour  rinsuait 

t  pris  pour  origine  cLiit  exactement  é^le  U  la  valeur  c  .  — —  » 

ou  T  qui  corrr.spond  à  la  pLasc  que  Ton  considère  ^  c^est>à*-dire  ,  si  l'on 
avait  à  cet  iiisuint 

c  (^£y  _  A.  -(/_/'). = o. 
■  \  p  j 

La  valeur  de  t'  qtîi  nous  intéresse  doit  satisfaire  à  cette  conditloo,' 
ccst  par  coniéquent  celle  où  le  radical  est  aiTecté  du  signe  positif, 
c^est-à-dire 


--sini{  sin.-î-;/-A;ccs*} usinai/    *^Y£If.Y-A«-:(^-/')^^-(Asîh«^*(/-^/ 


X  *—  — — — —  I  ■■   ■■  — 1— 

n 
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■  MsM  comme  cette  valeur  qtû  doit  être  fort  petite  serait  ainsi  donnée 
par  la  différence  de  deux  quantités  qui  pourraient  être  assez  grandes 
et  qu'il  faudrait  calculer  avec  beaucoup  de  précision ,  nous  multiplie- 
rons ces  deux  termes  par 

Asina+(/-r)coso-4-l/     ^*(-- — --J  -^*-(^-0*-*"('^"°*+C^"*0co8«)'> 


et  alors  on  aura 


SIQ 


inu.h/^ J!.Y-^a. (/./').! 


»(Asino+(^0<^»)+^|/    «*r^-^  )  -A«-(/-/')»+(Asiaa-*-(/-/')oos»)' 

H  est  facile  de  Toir  que  l'autre  valeur  de  ^'  ne  pourra  pas  satis- 
fiiire  à  la  même  condition  en  général  ,  mais  elle  y  satisferait  si 
Ton  avait  en  même  tems 

e*  Ç^HL^-^K*  —  ^/  — r)a  =  0,  Asin«+  (Z— /')  co8«=:o- 

La  première  condition  signifie  que  Finstant  t ,  résultat  du  pre- 
mier calcul ,  est  exact ,  et  qu''il  n'y  a  rien  à  y  changer.  Pour  in- 
terpréter la  seconde,  faisons 

fi 
— -p  =  tangos 

I 

$  sera  Fangle  fbrmé  avec  l'écliptiqne  par  la  distance  apparente  des 
centres  de  la  lune  et  du  soleil  à  Pinstant  t,  cette  diittance  étant 
vue  de  la  terre.  En  substituant  cette  valeur  dans  la  seconde  des  con- 
dlitions  que  nous  venons  d'obtenir  ,  on  aura 

sin  «'sin /3  4- ces  â  cos /3  ae  o,     ou    cos  (« -^/l)  =:  o, 

e''esl'à-dirc  ,  que  différence  des  angles  «  et  ^  serait  égale  à  un  angle 
droit ^  et  pur  conséquent,  dans  ce  cas,  l'orbite  relative  de  la  lui^e 
vue  de  la  terre  serait  perpendiculaire  à  la  ligne  qui  joint  son  centra 
«t  celui  du  soleil.  Cette  du'coajiance  ne  peut  appaiteoir  qu'a^u  milieu 


/ 
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I 
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èm  F^pM  I  et  IH»  m  oomnewasnMDt  m  A  k  fia ,  à  «loiM  ^fMMt 
M  védaÎM  1  me  eippiilieb 

*  QpMid  on  aum-oorrigé  T^poq»  de  k  fin  de  r4cli|iiie^ 
ttoui  Tenom  de  le  dire,  on  pourre  com§0r  J?épo^pi»dn 
eement  de  k  même  mamère,  en  j^cennit  pour  kt  BiKmtm  de  I^HM 
eeiiz  qui  ioot  rdetifr  à  cette  époque  »  e^  7  pleç^il  rori||ait  da  t|ri» 

^.'  On  diOMini  de  même  entre  k*  dem^  Tekme:  de  t'  oeik  ^ 

•>éveoi>iiit  qmnd  e*  .  T-^^^^  J  -.%»..  (/_r)«  so  ,   cî'eMi-&- 

dire,  que  Ton  ponrta  employer  Fespremon  que  none  noom  de 
ikiiner  en  générd,  ponrm  que.  l'on  j  «nhiutiiê  ki  Takori 
riqwe  qui  oonTiemîent  anx  imtaos  que  Ton  Teôt  oonôdércr. 
œ  cee  génénl  o&  l'on  enppoM  In  monreraenB  bMiiref  Taririiki^-ili 
tenu  de  k  plut  grmde  }^iaiè  n'eet  j^ni  intermédiiin  entra  lé  mi'faa 
etkfin. 

^  rînstent  do  eommenoement  on  de'  k  fin  de  rddipw  irtnt' W 
védkment  olMenré  et  que  Ton  Toolftt  en  oondore  T^^poqae'déil 
conjonction,  il  n^j  aurait  qu^à  cakuler  k  Takor  eiacle'dn'Miè 
f  4- 1',  comme  nous  yenoni»  de  le  fiiire,  et  k  retraedhcr  da  MM 
de  Tobiervatûm ,  s^il  i^a^pseait  de  k  fin  de  Fédipie  ;  on  Fj  ajoÉfii^ 
1^1  s'agissait'  du  commencement.  '    .^ 

n  y  a  encore  une  autre  circonstance  à  kquelle  nous  n^aTOfli 
point  eu  égard ,  et  qu'il  nous  faut  corriger  aussi ,  ayant  de  coflo- 
mencer  notre  seconde  approximation.  Nous  avons  supposé  k  trm 
sphérique ,  et  nous  avons  calculé^  le  contact  de  la  pénombre  et  de 
la  terre  comme  celui  d^un  cône  circulaire  et  d^une  sphère  ,  ou  plus  sim- 
plement comme  le  contact  de  deux  circonférences  de  cercle  \  mais 
réellement  ce  calcul  n'est  qu^une  approximation.  Pour  le  rendre  exact  » 
il  faut  déterminer  le  point  physique  du  sphéroïde  terrestre  qui  reçoit 
k  premier  contact  de  la  pénombre  ,  et  celui  qui  le  reçoit  k  àet^ 
nier  j  il  faut  calculer  la  longueur  des  rayons  terrestres  qui  passent 
par  ces  points  ,  et  prendre  pour  demi-diamètre  apparent  de  la  terre  ^ 
c'est-^-dire ,  pour  parallaxe  de  la  lune,  les  valeurs  de  la  paraUaxe 
qui  y  correspondent^  ce  sont  ces  valeurs  qu^il  fiiut  introduire  dans 
nos  formules  pour  calculer  les  résultats  du  premier  et  du  dernier 
contact,  c^cst-à-dire ,   le  commencement  et  la   fin  de  l'éclipsé. 

Cette  recherche  semble  assez  compliquée  au  premier  coup-d'ceîl, 
parce  que  la  parallaxe  dépend  du  lieu  où  se  fait  le  contact  \  par 
conséquent  xle  Tioatant  où  .ce    contact   arrive  \  et  réciproquement 
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l^nsUQt  du  conuefc  dépend  de  la  parallaxe*  Mais  on  simplifiera  , 
tout  en  remarquant  que  Terreur  du  contact  calculé,  en  supposant^ 
la  terre  sphéri({ue ,  ne  peut  être  que  fort  peu  considérable  j  puisqut 
la  terre  dif/ere  très-peu  d''une  sphère.  Par  conséquent  l'instant  du 
contact  étant  connu  sur  la  sphère  ,  on  peut  Peroployer  à  calculer 
la  longitude  et  la  latitude  géographiques  du  lieu  où  ce  contact  doit 
arriver  On  y  prendra  la  valeur  du  rayon  terrestre  j  et  comme  hk 
variation  totale  de  ce  rayon  ,  du  pôle  à  réquatetu* ,  est  extrêmement 
petite ,  elle  deviendra  tout-«-fait  insensible  sur  le  petit  espace  où  la 
point  de  contact  pourra  varier. 

Pour  résoudre  cette  question ,  et  confirmer  par  le  calcul  les  approxi  < 
mations  que  nous  venons  d'indiquer  ,  reprenons  \9ijig-  i5.  Dans  cette 
figure ,  les  points  SL  T  représentent  les  centres  du  soleil ,  de  la 
lune  et  de  la  terre.  Les  circonférences  décrites  autour  des  deux 
derniers,  sont  les  intersections  delà  lune  et  de  la  terre  supposées  sphé- 
riques  par  le  plan  des  trois  centres.  Enfin  la  ligne  KM  tangente  & 
ces  deux  circonférences  est  Tarête  extrême  de  la  pénombre  qui  so 
trouve  toujours  dans  ce  plan  et  qui  doit  être  tangente  à  la  sphère  ter- 
"restre  dans  le  cas  du  premier  et  du  dernier  contact,  en  sOrte  que 
Tangle  KMX  est  droit.  Or  si  du  point  de  contact  M  nous  menons  la 
ligne  MS  au  centre  du  soleil ,  Tangle  KMS  sera  le  demi-diamètre  ap- 
parent de  cet  astre  ,  ou  — «  puisque  KM  est  Tarête  dç  la  pénombre, 
qui  lui  est  tangente.  Par  conséquent ,  si  nous  continuons  à  employer 

les  mesures  sexagésimales,    nous  aurons  *i'iWT=:go—   — '7  l'angle 

2 

TSM  du  même  trianj^le  est  à  très-peu-près  égal  à  la  parallaxe  hori- 

sontale  du  soleil ,  c"'esL-à-dire  à  p  ^  puisque  le  bord  S  du  soleil  est 

horisontal  en  3/.  Ainsi  la  somme  de  ces  deux  angles  est.' 

00  — ^P  \   «*  comme,  le  troisième  angle  STM  en  est  le  supplé- 

ment ,  on  aura 

D 

^TM—^^A p 

C'est  la  distance  angulaire  du  soleil  au  point  du  premier  ou  du  dernier 
eontact  vue  de  la  lerie. 
Maintenant  que  cet  angle  est  connu  ,  foit ,  fig*   i4  >   ^  le  ccutr» 

a.  3i 
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de  la  terre ,  Y  VW"  la  section  de  sa  surface  par  le  plan  deFédip- 
tique \S^S'  les  positions  successives  du  soleil  dans  ce  plan  à  FinstanC 
de  la  conjonction  et  du  dernier  contact ,  enfin  M  le  point  de  k 
aurfuce  terrestre  où  ce  contact  a  eu  lieu.  Si  de  ce  point  qu''il  £int 
supposer  élc\é  au-dessus  du  plan  de  la  figure  ,  nous  menons  k 
rayon  il/7' au  centre  de  la  terre  ,  ranglciTTil/  sera  l'angle  de  dis- 
tance que  nous  Tenons  de  déterminer.  De  plus,  on  connaîtra  Vin- 
clinaison  du  plan  S'TM  sur  Técliptique  ^  car  puisque  la  lune  s^j 
trouve  à  Tinstant  du  dernier  contact  dont  Tépoque  est ,  je  suppose  ^t"  ^ 
sa  latitude ,  à  cet  instant ,  est  a  +  nt'  ;  sa  diflërence  de  longitude  avec  le 
soleil  est  (  m  —  m'  )  t\  et  sa  distance  apparente  au  soleil  Tue  de  la  terrt 

«st   T  ou }r  p  —  p  ^  par  cousequcnt ,  comme  ces  arcs  son| 

A  -4-  nC 
fort  petits ,  le  sinus  de  Tinclinaison  du  plan  sera  -  •  et 

{m~Tn)t' 
ton  cosinus  sera  •  Atcc    ces  données ,   on  peut 

aisément  calculer  la  latitude  du  point  ilf  et  sa  différence  de  longi- 
tude avec  le  soleil ,  car  ii  Ton  abaisse  de  oe  point  sur  Técliptique 
le  cercle  de  latitude  MV"  ^  les  trois  points  y\  /^",  Af,  forme- 
ront sur  la   spljère  terrestre  un  triangle   sphérique  rectangle  en  V'\ 

dans  lequel  ou  connaîtra  de  plus  rhypothénusc  V'TM-^zç^o-K »' 

et  Pangîe  dièdre  MVV"  que  oous  venons  de  déterminer.  On  aura 
donc  ainsi  y  par  les  règles  de  la  trigonométrie 


ces 
sin  MV"  =   


{^-Py^^-^nt") 


D'  H-  1) 

— :: — -^P^p' 


Uu^F  F  =tang^90-4-- p^J.——-. i 

Dans  la  première   de    ces  valeurs  y    on   peut   supposer  .    . 


«os 


r  —  — ^'jssi,  il  n'en  résultera  (j^ue  quelques  secondes  de  dif- 
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fércùce  sur  MV" ,  et  quelques  secondes  ne  sont  d^aucune  conséquence 
dans  cette  élimination.  Quant  à  la  valeur  de  VV ,  on  peut  la  aim- 
plilier  beaucoup  j  car  en  faisant  VF"  =90-4-  T',  ce  qui  donne 


tang  W"  =  *- —7  ,  Féquation  qui  détermine  W   devient 

taug  y 

tang  y  =  ■  —___.• 

On  voit  donc  que  Tare  V  est  très^etit  de  Tordre »' ,  par 

conséquent ,  en  substituant  les  sinus  aux  arcs ,  on  aura  par  une  ap« 
proximation  toujours  suffisante 

«  «e  qui  donne 

FT-'  =  90  +  i.3 iJ -^^_ i. 

Cest  la  différence  de  longitude  entre  le  point  M  et  le  soleil  : 
ajoutez-y  le  mouvement  du  soleil  en  longitude  depuis  la  conjonc- 
tion jusqu^à  Pinstant  du  dernier  contact,  mouvement  égal  à  mi' ^ 
vous  aurez  la  longitude  du  point  M.  comptée  du  point  V  de  l'cclip- 
tique  où  la  conjonction  est  arrivée.  Enfin  ,  si  Ton  ajoute  encore  la 
longitude  du  soleil  comptée  de  Téquinoxe  ,  à  Tépoque  de  la  conjonc- 
tion ,  longitude  que  nous  nommons  L  ,  et  qui  est  représentée  par 
Y  F  dans  la  figure  ,  on  aura  la  longitude  du  point  M  rapportée  au 
point  équinoxial.  On  obtiendra  ainsi  ces  expressions  très-simples: 

Coordonnées  du  point  de   la  terre  où  serait  le  dernier  contact 

de  la  pénombre» 

IxXigitude  du  zénitii  go-h/^-ï-mY'H 


fin  (latitude  du  zénith) 


\^m  —  m  )  t 


h  H-  nf  " 


I/'^D 

— : — -^p—p' 
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Par  exemple,  dans  réclipse  que  nous  avons  calculée, -on  avait, 
à  l'époque  du  dernier  contact €'  -^  2^,694^0  , 

On  avait  de  plus,  à  Pinstant  de  le  conjonction    L  =  i^^^.g'.SG". 

En  employant  ces  quantités  et  les  autres  données  dont  nous  aT<ms 
fait  usage ,  on  trouve  que  le  dernier  coutact  a  eu  liou  dans  un 
point  de   la  terre  où  Ton  avait  à  cet  instant  : 

Longitude  du  zénith 102°.  35'.i5'', 

Latitude  du  zénith '  3"o .  27' .  35"  boréale. 

Les  mêmes  ^-aisonnemens  appliqués  au  commencement  de  l'éclipsé 
donneront  : 

Coordonnées  du  point  de  la  terre  où  se  fait  le  premier  contact 

-jde  la  pénombre. 

Longitude  du  zénith  270<*-t-Z+Wt'+  -  « 

^  (m  —  m')  t' 

A  4-  ni' 
sin  { latitude  du  zénith  ) — 7: . 

—"^P-P' 

2 

Par   exemple  ,  dans   notre  éclipse  on   avait   à  cet  instant 

'  =  —  s'^jSSSyG ,  «e  qui  donne  ,  pour  le  point  du  premier  coutact 

Longitude  du  zénith •    28i=>.45'.4'S" 

Latitude 210.59   o"    boréale. 

En  appliquant  ces  formules;  il  ne  faut  pas  oublier  de  donner  à 
t'  et  à  t"  les  signes  qui  leur  appartiennent  et  qui  sont  détermines 
par  le's  calculs  précédens.  Avec  cette  seule  attention  les  formules 
sont  gi'nérules  et  peuvent  servir  pour  tous  les  cas. 

Il  ne  reste  plus  maintenant  qu'à  transformer  ces  coordonnées  en 
ascensions  droites  et  en  déclinaisons  ,  ce  qui  est  très>facile  par  les 
foinuiles  de  la  2^age  58  ;  on   trouvera  ainsi 

Point  du  dernier  contact  : 

Ascension  droite  du  zénith 109**.    i'.55" 

Déclinaison  du  zénith  ou  latitude  géographique     ^^^ .   6'. 20"  borcalf. 

Point  du  premier  contact  : 

Ascension  droite  du  zénith 280". 53'. 57'' 

DéclinHÛion  du  ztnidi  ou  latitude  géographique  —ri''*  s' .  39"  australe. 
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La  ccmnaîssance  des  latitudes  p;ëographiques  suflit  déjà  pour  trouver 
les  parallaxes  correspondantes  à  ces  deux  points  du  sjIoImî  terrestre  ,  car 
nous  avons  donné  ,  dans  le  premier  livre,  p*»ge  iGl\  ,  Fexprcssluu  généi-ale 
des  rajons  terrestres  pour  une  latitude  quelconque  ,  et  les  paral'axes 
sont  proportionnelies  à  ces  rajous»  Celle  que  nous  a\ons  employée, 
54'.  i". 5,  est  la  valeur  qui  convenait  au  rayon  du  pôlfl.  Soit  donc  B 
ce  rayon  expiimé  en  moires  ,  et  li^A"  les  rayons  pour  L  s  dçux  latitudes 
où  le  contact  a  eu  lieu  j  les  véritables  parallaxes  relatives  à  ces  latitudes 
seront 

Pour  le  premier  contact.  54'.  i".5  X  — =54'  •  i",5 . 1 ,0032^7=54 .  12"  •  "i 

li" 

Pour  le  dernier 54'.  1' .5x  — =5.|' .  i",5 . 1,001024=54' .4'. ÎJ 

S 

A  parler  rigoureusemeut ,  ces  parallaxes  ne  sont  pas  encore  celles 
qu'il  faudrait  f  raployer  dans  le  calcul  de  la  distance  des  centres  ,  car 
elles  apparîienuetit  au  point  du  spliéroïde  où  se  fait  le  contact  de  la 
pénombre  ,  par  exemple  au  point  M,  fig,  i5,  et  non  pas  au  point  M\ 
où  le  sphéroïde  est  touché  par  le  ra}ou  visuel  mené  du  centre  de  la 
lune.  Mais  il  est  facile  de  voir  que  l'erreur  sera  toujours  bien  petite  à 
cause  du  peu  de  différence  de  ces  deux  points.  En  effet,  soit  V  le 
point  d'intersection  des  deux  uioiles  KM^  LM'  dont  l'une  touche 
la  terre  en  M^  l'autre  en  M\  Il  est  visiWe  que  les  deux  angles 
M.TM.\  NVL  seront  égaux,   comme  ajaut  tous  deux  pour  sup- 

D" 

plémentle  môme  angle  MVM\  On  aura  doue  MTM" •=.  —  j  Z>  étant 

le  diamètre  appai'cnt  de  la  lune  ,  ce  sera  1 5'  sextig.  ,  en  supposant  ce  dia- 
mètre de  3o'.  Or  une  différence  de  1 5' dans  la  position  de  deux  points  sur 
le  Tsphéroïde  terrestre  ,  supposé  elliptique  ,  ne  fait  pas  plus  de  o",o5 
sur  la  parallaxe  ,  dans  les  cas  incme  les  plus  favorabIe3  à  cette  va- 
riation. On  peut  donc,  vu  la  petitesse  de  <clte  erreur,  négliger  la 
différence  des  rayons  teiTestrcs  entre  les  poiuts  M  et  M'  ;  et  calculer  la 
distance  des  centres  dans  le  cas  du  premier  et  du  dernier  contact  avec 
les  parallaxes  que  nous  venons  de  déterminer.  Mais  ici  se  présenîj« 
encore  une  autre  circonstance.  JLe  rayon  visuel  LM.*  mené  de  la  lune 
t'jngentiellcmcnt  au  sphéroïde  elli|)lique  n'est  plus  nerpendicnlaire  au 
xaAOn   tencstre.   Par   conséquent  Tanglc  TLM'  n'est  pas  tout-à-fait 
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égal  à  la  parallaxe  horisontale  qui  convient  à  ce  rayon.  Cette  t^tnnqtm 
est  vraie  k  la  rigueur  ;  mais  Terreur  qui  peut  résulter  de  son  omissioD 
est  encore  plus  faible  que  la  précédfcnrc  ;  car  si  l'on  mène  en  iW* 
une  normale  à  Pellipse  ,  cette  noruiaJe  faisant  avec  le  rayon  un  angle  iSy 
la  distance,  de  la  lune  au  zénilh  vrai ,  comptée  à  partir  du  rajon , 
sera  90  +  /z  ;  par  conséquent  la  parallaxe  de  hauteur  TLM'  sera  égale 
ày[7sin(9o-t-/t)  ou^  cos  n  ,  p  étant  la  parallaxe  horisontale  dans 
l'eJlipse.  Or  la  plus  grande  valeur  de  Tangle  n  étant  toujours  aii-dessoui 
de  1 1'  sexa<:^csimales ,  le  facteur  cos  n  ne  peut  pas  produire  plus  de 
o",oa  de  variaiion  dans^a  parallaxe^. 

Enfin  5i  l'on  voulait  tenir  compte  exactement  de  tontes  les  ciECOnS' 
tances  dn  problème  avqc  une  rigueur  géométrique,    il  ne  faudrait  pas 
supposer  que  le  prertiier  et  le  dernier  contact  de  la  pénombrç  avec 
lie  sphéroïde  terrestre  se  font   dans  le  plan  des   trois  centres.'   Cette ^ 
disposiiion  avait  lieu  dans  le  cas  de  la  sphère  ,   elle  u'a  plus  lieu  quand, 
la  terre  est  un  sphéroïde  eUiptique  ;  excepté  dans  deux  cas  ;  lorsque 
le  plan  des  trois  centres  coïncide  aVec   Téquateur  ou  avec  un  mé- 
ridien.   Ainsi  pour  traiter  ce  problême  avec  ses  circonstances  géomé- 
triques y   il  faudrait  concevoir  le  cône  de  la  pénombre  et  rellipsoïde 
terrestre  comme  étant  tous  deux  mobiles  conformément  aux  fois  que. 
nous  avons  établies ,  puis  chercher  les  conditions  du  contact  de  leurs 
surfaces.    La  petitesse  de  rapplaiissemrnt  de  la  terre  ,  et  la   connais- 
sance  déjà   très-îipprochée  du  lieu  et  de  l'inst-mt  d»'s    contacts   sur  la 
splicrr.  pcrnictlraî(  nt   de  résoudre  ce  problème  par  des  approximations, 
faciles.  Mais  celte   recherche  niiaulieusc  n"'aiirait   aucune   utilité  bien 
réelle  ^  et  si  je  suis  entré  à  ce  sujet   dans  quelques  détails ,  cVst  uni- 
quement pour  donner  une  idée  rigoureuse  de  la   (juestion  ,  et  montrer 
sur   quoi    ])ortent  'les  approximations  qui  la  f,»çilitent. 

Si  Ton  veut  ncj^li^er  la  dernière  circonstance  que  nous  venons 
d'indiquer,  on  pourra  calculer  la  distance  des  centres  avec  les  pa- 
rallaxes elliptiques  que  nous  avons  trouvées  pour  les  instans  des 
contacts.  Avec  ces  parallaxes ,  et  les  élémcns  du  mouvement  des 
deux  astres  calcules  pour  ces  mêmes  instans,  on  procédera  à  une 
seconde  approximation  ;  et  cette  fois  en  obtiendra  les  instans  du  com- 
mencement et  de  la   fin  de  l'éclipsé  avec  une  grande  exactitude. 

Si  l'on  voulait  connaître  comy.'Rlcment  la  position  des  deux  points. 
dentrée  et  de  sortie  que  nous  venons  de  déterminer  sur  la  sphère ,  il 
faudrait  avoir  leur  longitude  géographique  rapportée  îm  méridien  d^iiu 
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lîta  (l^ermin^,  de  Paris ,  par  exemple^  or  ,  rien  nVst  pins  facile;  car  il 
suffît  de  calculer  rascension  droite  du  ,so!eil  pour  les  instans  des  deux 
contacts,  et  ^e  la  retrancher  de  l'ascension  droite  du  zénitli  de  chacun 
des  deux  points,  laquelle  est  donnée  pour  le  même  instant.  On  aura  ainsi 
Tangle  horaire  du  soleil  dans  chacun  de  ces  points  à  Tinstant  où  le  phé- 
nomène a  eu  lieu  ^  et  comme  on  connaît  l^eure  qui  se  comptait  à 
Paris  au  même  instAnt  j  ou  aura  par  ce  moyen  la  différence  des 
longitudes.  Voici  le  type  de  ce  calcul  qui  p'a  pas  besoin  d^expli- 
cation. 

Premier  contact.  Dernier  contact. 

Longitude  du  soleil  à  Tépoque  de 
la  conjonction. I2«.  9. 56"  la».  9.66* 

Réduction  à  Tinstant  du  phéno- 
mène    • mY=r-7'.  7"    i7/£"=r»-6'.a4" 


i^. 


L(H)gitude  du  soleil  à  Tinstant  du 
phénomène i2«.  2'. 49"  lao.iC.ao" 

Avec  ces  longitudes  et  l'obliquité 
de  Pécliptique  aS» .  28'  .21",  on  cal- 
cule les  valeurs  correspondantes  de 
rascension  droite  du  soleil,  qui  sont, 
ftui van t  les  formules  de  la  page  58 . .  1 5^ .  5' .  55''  x  3^ .  20' .  28^ 

Retranchant  ces  résultats  de  l'as- 
cension droite  de  chaque  point ,  qui 
est a8oo.55'-57"         1090.  l'.SS" 

on  a  Tangle  horaire  du  soleil  à  Tins- 
tan  t  du  phénomène 26^0.48'.  4'  95°.4i''î»7^ 

ou  en  divisant  par  i5  pour  réduire 

en  heures  solaires I7^.5i'.i2"  6*. 32'. 46^' 

Ces  angles  sont  comptés  à  partir  du  méridien  supérieur ,  et  d'orient 
en  occident ,  de  o  à  56o^  j  or ,  en  comptant  toujours  dç  la  mùvam 
manière ,  on  avait ,  à  Paris , 


,  / 


i 
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Premier  contact.      Dernier  €ontûêL 

Arinnanidelaconjonctioth.  aa^.Si'.  5"  aa^.Si'.  5" 

Réduction  à  Tinstaut  du  phé- 
■omène r  =  — ai».53'.  i"    «"= -ha^.SS'.Sg" 

Heure  que  Ton  comptait  à 
Paris  à  rinsunt  du  phénomène.  19^.38'.  4*  i^*  ^•44" 

Betranchant  les  angles  ho- 
raires des  deux  lieux  •  .    .   .  •  17^.61'. la"  ô^'.aa'.^C 

on  a  leurs  longitudes  géogra- 
phiques rapportées  au  méridien 
de  Paris i^46'.5a'  tS^.45\59r' 

Ces  longitudes  sont  comptées  d'orient  en  occident  comme  les  angles 
horaires.  Comme  la  demiei'e  surpasse  la^. ,  si  Ton  veut  la  convertir 
ai  longitude  occidentale  ,  il  n'y  a  qu'à  prendre  son  supplément  à 
a4^*  f  ce  sera  Ô^.iC.ît". 

Ces  résultais  ,  obtenus  en  supposant  la  terre  sphérique ,  ne  peuvent 
QOm porter  que  quelques  minutes  d'erreur.  Si  l'on  voulait  les  rectifier 
et  obtenir  une  plus  grande  exactitude  dans  cette  recherche  ^  ce  qui 
ne  serait  jamais  qu'une  affaire  de  curiosité ,  inutile  dans  les  applica- 
tions ,  il  n'y  aurait  qu'à  suivre  la  niorcbe  que  nous  venons  d'adopter 
quant  aux  raisonnemens  et  aux  formules ,  en  y  ajoutant  seulement 
la  précaution  d'tffecluer  les  calculs  a^ec  les  parallaxes  elliptiques  et 
avec  les  autres  éJémcns  de  i'éclipse  calculés  pour  les  deux  instans  du 
premier   et   du  dernier  contact  que  nous  venons  de  déterminer. 

On  pourrait  encore  se  proposer  bien  d''autres  questions  relativement 
aux  circonstances  générales  des  éclipses  5  on  pourrait ,  par  exemple  ,  de- 
mander de  tracer  sur  le  f^lobe  terrestre  \a  trace  de  l'éclipsé  et  ses  limites, 
en  déterminant  les  longitudes  et  les  latitudes  géographiques  des  poîuU 
qui  se  trouvent  sur  les  confins  de  la  p/mombre  ou  de  l'ombre  pure.  Ce 
problc^'me  et  tous  ceux  du  mt  me  genre  ,  se  résoudraieut  facilement  par 
les  méthodes  que  nous  avons  déjà  employées ,  et  l'on  conçoit  qu^ils 
se  réduirotit  toujours  à  d»s  questions  de  géométrie  en  trois  dimen- 
sions ,  daus  lesquelles  il  s''agira  de  trouver  les  intersections  successives 
d'une  spbère  ou  d'un  sphéroïde  avec  un  cône  mobile  suivant  une 
loi  donnée.  Tout  cela  n'étant  que  dépure  curiosité,  doit  être  aban- 
donné à  ceux   qui  désireraient  s'exercer       cett«  recherche*  Le  peu 


PHYSIQUE.  489 

«[''espace  qnl  nous  liste  encore  pour  exposer  des  vérités  bien  plus  utiles, 
BOUS  empêche  de  nous  j  arrêter  :  mais  je  dois  prévenir  que  pour 
traiter  toutes  ces  sortes  de  questions  d^me  manière  simple  ,  élégante  , 
«t  dont  li:s  résultais  soient  d^une  interprétation  facile  ,  ii  faut  éviter  ^ 
avec  le  plus  gr^ind  soin ,  de  se  jeter  dans  des  généralités  inutiles  qu'on 
est ,  presque  toujours  forcé  de  limiter  ensuite  pour  passer  aux  nombres. 
Il  faut,  au  contraire ,  s'attacher  à  simplifier  d'abord  le  problême  autant 
qu^il  est  possible  par  des  approximations  aussi  exactes  qu^il  est  besoin 
de  les  avoir  ,  et  chercher ,  parmir  toutes  les  routes  ,  celle  qui  conduit 
aux  formules  les  plus  courtes  «t  aux  calculs  numériques  les  plus 
simplts. 


r. 
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CHAPITRE    XVIL 

Manière  de  calculer  les  circonstances  générales 
des  occultations  de  planètes  et  détoiles  par 
la  Lune. 

102.  Les  occultations  des  planètes  et  étoiles  par  la  lune 
8e  calculent  absolument  diaprés  les  mêmes  principes  que 
les  éclipses  de  soleil.  £n  désignant  toujours  comme  dans 
latjig*  12  par  T  le  centre  de  la  terre,  par  L  le  centre 
de  la  lime ,  et  par  S  le  centre  de  Pastre  occulté ,  la  ligne 
SL  représentera  également  l'axe  de  l'ombre  lunaire ,  et 
l'angle  TLO  sera  la  distance  apparente  du  centre  de 
l'ombre  au  centre  de  la  terre.  L'expression  générale  de 
cet  angle  en  fonction  du  tems  peut  s'obtenfr  ici  comme 
nous  l'avons  fait  alors  d'après  le  calcul  des  angles  en  S  et 
en  T.  En  égalant  cette  expression  aux  diverses  valeurs  de 
l'angle  TLO  qui  conviennent  aux  différentes  phases  de 
l'éclipsé ,  et  prenant  le  tems  pour  inconnue  ,  on  conclura 
de   même  les    époques  où  ces  phases  arriveront. 

Nous  entendons  ici  par  ombre  lunaire^  la  portion  de 
l'espace  où  les  rayons  venus  de  l'astre  ne  peuvent  par- 
venir à  cause  de  l'interposition  du  corps  de  la  lune  qui  les 
intercepte.  Sous  ce  rapport  l'expression  d'ombre  lunaire  est 
exacte ,  quoique  l'on  ne  doive  y  attacher  aucune  idée 
d'obscurité  sensible. 

Dans  les  éclipses  de  soleil ,  lorsqu'il  s'est  agi  de  calculer 
l'angle  STL,  ou  la  distance  apparente  des  deux  astres  vue  du 
centre  de  la  terre,  nous  avons  considéré  cette  distance,  qui  est 
toujours  fdrt  petite  dans  les  éclipses ,  comme  l'hypothénuse 
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i'un  triangle  rectangle  dont  les  côte's  étaient  la  latitude 
de  la  lune  ,  et  sa  différence  de  longitude  avec  le  soleîU 
Dans  les  occultations  de  planètes  et  d^étoiles  par  la  lune  , 
nous  pourrons  encore  employer  la  même  considération; 
mais  ,  comme  alors  la  latitude  de  Fastre  occulté  n'est 
pas  nulle ,  et  que  celle  de  la  lune  peut  n'être  pas  très-* 
petite  j  l'un  des  côtés  da  triangle  rectangle  sera  la  dif- 
férence des  latitudes  ,  et  l'autre  sera  la  différence  des 
longitudes ,  transportée  à  la  hauteur  du  centre  de  la  luné 
sur  l'écliptique,  c'est-à-dire  multipliée  par  le  cosinus  de 
sa  latitude.  Voilà  toute  la  différence  qui  existe  entre  le 
calcul  de  ces  phénomènes  et  ceux  des  éclipses  de  soleil. 
En  y  ayant  égard  ,  les  formules  des  chapitres  précédens 
^ront  complètement  applicables ,  et  il  sufGra  d'y  subs- 
tituer pour  les  parallaxes  de  la  lune  et  de  l'astre  leurs 
valeurs  numériques  propres  au»  dlfférens  cas  qui  peu- 
vent arriver.  Si  l'astre  occulté  est  une  étoile ,  sa  paral- 
laxe est  nulle  ,  et  son  mouvement  soit  en. latitude  soit  en 
liongitude  est  nul  aussi. 


NOTE. 

19'ominoDS ,  comme  dans  le  précédent  chapiu^ ,  K  la  latitude  de  U 
lune  à  Tinstant  de  sa  conjonction  aTec  Tastre.  Appelons  p  sa  parallaxe  ^ 
et  m  ,  ;i,  ses  mouvemens  horaires  en  longitude  et  en  latitude  j  dét:« 
gnons  par  a'  ,  p\  m  ^  n\  les  quantités  analogues  pour  Tastre  occulté; 
de  plus ,  appelons  encore  T  Tangle  1. 7\5*,  ou  la  distance  apparente 
des  deux  astres  vus  du  centre  de  la  terre,  et  c  la  distance  de  ce  centre 
à  Taxe  de  Fombre  lunaire  vue  du  centre  de  la  lune,  nous  aurons  les 
^eux  formules  suivantes ,  analogues  à  celle  du  chapitre  précédent  | 

(i)  .    .    .    .   sin  />  .  sin  (c  —  T)  =  sin  p'  sin  c , 

fa).   .    .    •   ^=(ïii— Jîi')*coi«A  .««H- j^—A'+C/»  — »')<]'• 
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Un  élinjnumt  T  entre  cet  deux  équatioDs,  on  aura  une  relatî^tt  cMre 
c  et  t;  61  Ton  se  donne  t ,  cette  relation  déterminera  c  y  c'est  la 
cHstance  dn  centre  de  la  terre  à  Va\e  de  Fombre.  Réciproquenieat , 
si  Ton  se  donne  c  tel  qu'il  doit  aTOÎr  lien  aux  difTérentcs  phases  de 
réclipse,  on  trourera  les  valeurs  de  ty  où  ces  phases  arriveront. 

Xt^limination  est  facile  lorsque  Ton  se  permet  de  substituer  les 
rapports  des  aits  p  p'y  c  —  2^  et  c  à  ceux  de  leurs  sinus ,  ce  qni 
suffira  presque  toujours ,  puisque  ces  arcs  sont  fort  petits  dans  les 
cdipses^  on  aura  alors  simplement 


et  j  par  conséquent  y 

% 

(m  — to')«cor»a  .P4-{a  — x' 4- («  — «'}«}>  =  €•  .(^ —^  • 

Si  Ton  supposait  x  =;  o  et  ^  nssez  petit  pour  que  Ton  pût  n^Iiger  le 
produit  (m  —  m')  sin  A,  on  retomberait  sur  les  ferra  aies  relatives  aux 
ccUpses  de  soleil. 

1j&&  diverses  vulcui*s  àt  c^  q^ii  appaiiiennent  aux  iostans  desdiilerentcft 
phases,  scronl  ici  de  même  forme  que  celles  qui  nous  out  servi  alors; 
par  eTtinpIc,  pour  avoir  le  commencement  et  la  lin  de  Péclipse,  il 
far.di-a  snppt>;>».'r  \v  tlisqne  terrcslrs  langent  extérieurement  à  la-  pc- 
nomLre  lunaiicj  il  faudra  donr  preiidre 

c  = ^  p, 

^  r     r 

D"  tiam  le  dianièrre  npparcnt  de  la  Inné  et  J)  cdni  de  i'astre  ocniîlé. 
On  opérera  de  même  pour  les  nnlrcs  phases^  eu  sui\ant  la  marclic 
indiquée  po'ir   les  C'cFipfcs  de  boîril. 

Oiï  pourra  auFsi  tratrsforrncr  réqualion  cr\  t  d'une  niyDicre  ana- 
logue ,   en  introduisant  un  angle  «  ,  tel  qu'on  ait 


Ji  —  // 


tang  «  = 


(  ut  —  Tli    )  CCS  A 


cet  angî{?  a  expnmera  c^^  nii''iîie  !'i!j(l:n:îi.s()n  de  rorî)fle  reîaii'-..  il» 
la  \vnc.  sur  Ir  pi-n  du  t^nnid  c  vc'c-  m  né  par  s(/n  cmlrc  ,  pcrofuls  *u- 
laircnu  lU  au  crrcle  do  lalihulo  ,  <c  f  I  .n  •*■  {■o].?ijii(\  a'vcc  récllpt".  j^:« 
dans  les  éclipses  de  soleil  j  alors  l'cqu^iion  tu  t  dc\ieudia 
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équation  parfaitement  analogue^ a  celle  que  nous  avons  dëja  obtenue, 
pour  les  éclipses  de  soleil  ^  oo  en  tire  de  même 


(n-«)««*  +  a(x-A)(ii-n)sin'«.t==('c»i£l^2l-(A-x'j«^8m^ 


■(a  — A')8ia««+sin«  1/     <?» .  -^ (a — a')»cosV 


t- P^ . 

n  —  n 

expression  qui  donnera  pareillement  toutes  les  yaleurs  de  f  corres* 
pondantes  aux  diverses  phases  de  Téclipse ,  quand  on  y  aura  mis 
pour  c  les  valeurs  convenables.  "* 

Lorsque  ces  valeurs  de  t  auront  été  déterminées,  on  pourra  les  recti- 
fier ,  comme  nous  Tavons  fait  pour  le  soleil ,  en  Jes  calculant  de  nouveau 
avec  les  niouvemens  horaires  et  les  parallaxes  qui  leur  sont  propres. 
Ces  dernières  s'obtiendront  en  calculant  le  point  du  globe  terrestre 
•ù  se  fait  la  première  impression  de  réclipse. 
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CHAPITRE    XYIIÏv 

Manière  de  déterminer  les  circonstances  des 
éclipses  de  soleil ^  de  planètes  ou  d'étoiles^ 
pour  un  point  déterminé  de  la  terre. 

io3.  Jusqu'ici  nous  n'avons  considéré  lès  phénomènes 
des  éclipses  que  dans  leurs  circonstances  générales ,  et  tels 
<[ue  les  verrait  un  observateur  placé  dans  la  lune.  Si 
nous  voulons  maintenant  déterminer  leurs  apparences 
particulières  pour  un  point  déterminé  du  sphéroïde  ter-, 
restre,  il  faut  faire  entrer  dans  nos  calculs  les  conditions 
particulières  résultantes  de  la  position  de  l'observateur  sur 
ce  point. 

Dans  ce  cas  toutes  les  questions  que  l'on  peut  se  proposer 
se  réduisent  aux  deux  suivantes  ;  Trouver  la  distance  appa- 
rente des  deux  astres  vue  d'un  point  déterminé  de  la  terre, 
pour  un  instant  donné  :  ou  bien ,  trouver  l'instant  auquel 
telle  distance  déterminée  aura  lieu  dans  un  lieu  donne. 

io4'  Le  premier  problème  est  le  plus  facile.  Calculez 
pour  l'instant  donné  les  longitudes  et  latitudes  apparentes 
des  deux  astres ,  c'est-à-dire  les  longitudes  et  latitudes 
vues  du  point  de  la  terre  où  se  fait  l'observation  ;  puis 
calculez  la  distance  apparente  des  centres  comme  l'hy- 
polhénuse  d'un  triangle  rectangle  ,  dont  un  des  côtés  est  la 
diffs'rence  des  latitudes  apparentes ,  et  l'autre  la  différence 
des  longitudes  apparentes  transportée  à  la  hautenr  où  la 
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lune  se  trouve  sur  i'écliptique  ,  c'est-à-dire  multipliée 
par  le  cosinus  de  sa  latitude  apparente  (*). 

Connaissant  la  distance  des  centres  et  les  diamètres  appa« 
rens  des  deux  astres  à  Pinstant  donne,  on  pourra  aisément 
savoir  s'il  y  a  éclipse.  Il  suffît  d'examiner  si  la  distance 
apparente  des  centres  est  plus  petite  ou  plus  grande  que  la 

(*)  Pour  obtenir  les  longitudes  et  latitudes  apparentes ,  il  £iut 
d'*aboid  chercher,  peur  l'instant  donné,  les  longitudes  et  latitudes  des 
deux  astres  y  un  du  centre  de  la  terre.  Les  Taleuis  en  sont  données 
par  les  tables  astronomiques.  Avec  ces  Taleiirs  et  le  tems  qui  est 
connu,  >ous  pouvez  calculer  les  parallaxes  de  longitude  et  dé  lati- 
tude ,  au  moyen  des  formules  de  la  page  6:2.  Ces  parallaxes  appli- 
quées aux  lieux  vrais,  donneront  les  lieux  apparens. 

Si  Ton  voulait  ensuite  calculer  rigoureusement  la  distance  A  dcB 
deux  centres,  il  n'y  aurait  qu^à  considérer  le  triangle  formé  par  oeU« 
distance  avec  les  distances  appinrentes  des  deux  astres  au  pôle  de  Pédip- 
tique.  En  effet;  on  connaîtra,  dans  ce  triangle,  les  deux  distances  polaires 
«  ,  «r  '  ;  de  plus  Fangle  compris  entre  elles  est  égal  à  la  différeDcc  des 
longitudes  que  nous  uommcrons  /  et  /'  ^  on  aura  donc  A  par  la  formule 

cos  A  =  sin  9  sin  «r'.  cos  (  /  —  l*)  -h  cos  <ar  cos  «'. 

mais  comme  A  et  l^-'V  sont  ici  de  petits  angles ,  il  &ut  mettre,  au 
lieu  de  cos  A  et  cos  /— /  '  ,  les  valeurs  1-2  sin^  è  ^)  ^  ""2i  sin»  ^  (  /—/'  )  ; 
par  ce  moyen ,  Téquation  précédente  devient 

(i)  .   .  .  sin*  i  A  =:  sin»  i  (»-»')  H-  sin  •  sin  m\  sin»  i  (/—/'). 

Sous  cette  forme,  on  pourra  calculer  très -exactement  chacun  d^ 
termes  du  second  membre.  Pour  tiier  de  cette  formule  le  résultat 
approché  auquel  conduit  la  considération  du  triangle  rectangle,  il 
faut  remarquer  que  Ton  a ,  en  général, 

lin  «sin  «r'rrjcos  («—«') — 7  cos  (17-!-  V=sin«  ~  («rH-« }—  sin»i;  («r — .m). 
Cette  exprestion  étant  substituée  dans  TéquatiOn  (i),  elle  devient 

•in*  è  A^rsin»  i  («-«';  cos» ^  (/ -  O"»"*»'»" i  ('  -<■  •')  **»»"  2  ('"  ^')f 
Si  Ton  se  psrmet  de  négliger  le  produit  de  lin  j  («  —  sr)  par  sin  j  (/  -<•  V)y 
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somme  des  deml-diamè  1res.  Dans  le  premier  cas-^  Péclipse 
existe  ;  dans  le  second ,  elle  n^a  pas  encore  lieu  ,  ou  elle 
est  déjà  passée. 

Pour  ce  calcul ,  il  faut  employer  les  diamètres  apparens^ 
tels  qu'on  les  voit  du  lieu  de  l'observation  ,  c'est-à-dire 
augmentés  en  rai.:on  de  la  hauteur  des  astres  sur  PhorisoD. 
La  lune  est  le  seul  astre  assez  voisin  de  la  terre  pour  que 
cette  augmentation  apparente  soit  sensible ,  et  nous  avons 
donné  dans  la  page  366  les  formules  nécessaires  pour  en 
calculer  l'effet. 

comparativement  aux  termes  aflfeciés  d'un  seul  de  ces  feicieurs  ,  on 

pouri*a,  dans  le  premier  terme  du   second  membre,  supposer 

cos*  J  (/ — l')  =  I,  et  dans  le  second . . 

sin»  î  («  -I-  «  )  =  sin»  i^m  —  ^  {v -- v  )^  =  sia*  «r. Si ,  de  plus ,  on 
■e  permet  de  substituer  le  rapport  des  arcs  A  ,  v  —  m'  et  / —  /'  à  cdui 
de  leurs  sinus  ,  on  aura  simplement 

A»  =  (-w  — .  -r  y  -{-{l  —  l'  Y  sin»  w  ; 

c'est  le  résultat  donné  ])ar  la  considération  du  triangle  rectangle. 
Mais  ce  résultat  n'est  qu'approdié ,  et  l'on  voit  en  quoi  consiste  l'ap- 
proxiiiiation.  Au  reste  ,  il  n'en  coûterait  presque  pas  plus  d'employer 
la  formule  rif^oureute.  En  général  ,  les  élémens  les  plus  influens  de 
la  formule,  c'est-à-dire,  ceux  qu'il  faut  connaître  avec  le  ])lus  dVxac- 
titudc  ,  sont  les  différeuces  apparenies  de  lon<5itude  et  de  latilude 
des  deux  aslres.  Si  l'équation  qui  donne  sin  ^  A  ,  ne  contenait  que 
ces  diflerences  ,  on  pourrait  employer  le  lieu  vrai  d'un  des  astres , 
et  appliquer  à  l'autre  la  différence  des  parallaxes.  C'est  la  règle  que 
prescrivent  tous  les  astronomes.  On  voit  qu'elle  n'est  pas  rigoureuse 

à  cause  du  facteur  sin  w  sin<»'^  car  ce  facteur  étant  égal  à 

sin»  j  («■  -f-  «»')  —  sin^  £  («ar  —  «') ,  le  terme  siu'  i  (•»  H-  "'')  i*e  peut 
pas  5trc  assujc-li  à  celte  supposition^  car  t(o4-'»')  est  la  deini- 
somme  des  latitudes  vraies  ,  plus  la  demi-somme  des  parallaxes  de 
latitude ,  et  au  lieu  de  cette  deruièi  e  somme ,  le  ])rocédé  ordinaire 
emploie  leur  demi-différence.  L'erreur  est  toujours  fort  petite  à  cause 
«tu  facteur  sin*  -.  (/  —  l')  qui  la  multiplie, mais  peut-être  serait-il  mieux 
('«  l'éviter,  puisqu'elle  n'a  aucuu  avautjige  pour  siniplîjQer  lé  calcul. 
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toS.  Des  deux  questions  que  nous  avons  posées  au  com- 
mencement de  ce  chapitre,  celle  que  nous  venons  de  résoudre 
est  de  beaucoup  la  plus  facile.  Nous  allons  maintenant 
passer  à  la  seconde  qui  en  est  Tinverse  9  et  dans  laquelle 
on  se  propose  de  trouver  le  tems ,  d'après  la  distance 
des  centres  supposée  connue. 

Cette  seconde  question  sert  par  exemple  à  trouver  si  une 
éclipse  est  possible  dans  un  lieu  donné ,  et  à  quel  instant 
elle  arrivera. 

Pour  y  parvenir ,  on  commencera  par  calculer  les  cir- 
constances de  récHpse  pour  la  terre  en  général,  par  les 

■ 

méthodes  indiquées  dans  le  chapitre  précédent.  On  con- 
naîtra ainsi  l'instant  du  commencement  et  de  la  fin  de 
IVclipse  ;  par  conséquent  sa  durée  totale.  Cela  fait  on  par- 
tagera cette  durée  en  un  certain  nombre  d'intervalles,  par 
exemple,  de  demi-heures  en  demi-heures,  et  l'on  cal- 
culera pour  chacun  de  ces  instans  les  élémens  du  lieu 
apparent  ôtis  deux  astres,  vus  du  point  assigné.  On  en  con- 
clura la  distance  apparente  de  leurs  centres ,  par  la  méthode 
que  nous  venops  d'expliquer  tout-à-l'heurè ,  et  en  com- 
parant cette  distance  à  la  somme  des  demi-diamètres ,  on 
saura  si  Téclipse  a  lieu  ou  non.  On  connaîtra  donc  ainsi  , 
à  moins  d'une  demi— heure  près ,  les  instans  du  commence- 
ment et  de  la  fin  de  l'éclipsé  dans  le  lieu  de  l'observation. 

Dans  l'état  actuel  de  l'astronomie  ,  toutes  les  éclipses 
dfe  soleil ,  de  planètes ,  et  même  la  plupart  des  occulta- 
tions d'étoiles  sont  déjà  ^prévues  à  très-peu  près.  On  n'a 
donc  pas  besoin  du  calcul  préparatoire  que  nous  venons 
d'expliquer ,  ou  du  moins  il  sera  rarement  nécessaire. 
Mais  pourtant  ii  était  convenable  de  l'indiquer  pour  obser- 
ver la  condition  que  nous  nous  sommes  prescrite. dans  cet 
ouvrage,  de  montrercomment  un  observateur  isolé  pourrait 
créer  toute  l'astronomie  par  s^cs  seules  obser\'ations. 
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Admettons  donc  qute  Ton  connaît  à  très-peu  près  le»' 
histans  du  commencement  et  de  la  fin  de  Péclipse  datât 
te  lieu  pour  lequel  on  calcule  ,  il  s'agit  de  les  déter- 
miner plus  exactement.  On  calculera'  pour  ces  instans 
les  longitudes  et  les  latitudes  apparentes  des  deux  astrçs  y 
leurs  mouvemens  horaires  apparensj  et  leurs  demi'-diamètre^- 
apparens  en  ayant  égard  à  leur  hauteur  sur  l'horison.  Il 
est  très-facile  de  faire  la  petite  correction  que  cette  hauteur 
exige  ,  au  moyen  d'une  formule  que  l'on  trouvera  ici  dans 

les  notes  (*).  Elle  n'est  nécessaire  que  pour  la  lune. 

* 

Puis  on  supposera  que  les  instans  cherchés  ne  différent 
Jes  précédens  que   de  quantités  assez  petites ,  pour  que 

(*)  Supposons  trois  rayons  visuels  menés  au  zénith,  au  pôle  de 
récliptique  et  au  centre  de  Tastre,  c'est-à-dire,  aux  points  Z ^  P'^  C 
de  hjig*  i5.  Si  Ton  joint  ces  points  par  des  arcs  de  grands  cercles / 
ZP*  sera  le  conoplément  de  là  laûtude  du  zénith  rapportée  à  l'éclip- 
tiquc,  ou  100»— A,  CP'  sera  le  complément  de  la  latitude  de 
Tasire,  ou  100°  —  *,  et  Tanpjle  CP'Z  ^  compris  entre  eux  )  sera  la 
différei:|ce  de  lonj^itude  du  zénith  et  de  Fastre ,  ou  L-^-l;  le  troi- 
sième côté  CZ  sera  la  distance  de  Fastre  au  zénith,  ou  Z»  On  aura 
donc  cette  distance,  qui  est  l'inconnue  du  problême,  parla  formule 

cos  Z  =  cos  h  cos  A  cos  (  Zr  —  /)  -4-  sin  X  sin  A. 

Celte  formule  est  très-simple  ^  mais  pour  en  faife  usage ,  il  faudrait 
calculer  la  longitude  et  la  latitude  du  zénith  ,  ce  qui  est  un  incon- 
véuient.  H  faut  donc  chercher  à  éliminer  ces  deux  quantités  ,  et  » 
introduire  à. leur  place  l'ascension  droite  A  du  zénith,  qui  est  le  tcm» 
sydéral  réduit  en  arc  ,  comme  on  Fa  vu  ,  pag.  64 ,  et  sa  déclinaison  , 
ou  la  latitude  géographique  du  lieu ,  que  je  nommerai  H ,  parce 
quVlIe  est  égnle  à  la  hauteur  du  pôle  de  Féquateur  sur  Fhorison 
du  lieu.  Nous  l'avions  nommée  D  dans  les  formules  de  la  page  58; 
mais  nous  ne  pouvons  plus  ici  employer  cette  lettre  qui  nous  sert 
pour  exprimer  les  diamètres  apparens.  Cela  posé,  les  foiinules  de  la 
pa-c  58  nous  domient  les  relations  qui  existent  entre  Ay  H  <,  ti,  z\ 
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les  motivemens  horaires  apparens  puissent  être  employés 
comme  uniformes  dans  cet  intervalle.  Ainsi ,  en  regardant 


L ,  il  faut  en  proiiter  pour  élimiaer  .les  deux  dernières.  Ces  relations 
létaient 


sin  A  =  —  sin  •  cos  H  ûxa  ut  -^  cos  m  sin  ^ , 
tang  Z  =  - 


tang  £r  sîn  »  -4-  sin  A  cos  «> 


cos  /L 

i»  étant  l'obLquité  de  Fécliptique  sur  J^équateur;  on  a  de  plus 

cos  L  €08  A  :=  cos  A  cos  H, 

Cela  pose ,  si ,  dans  Pexpression  de  cos  Z ,  on  développe  le  temM 
cos  (  Z»  —  ^  ) ,  afin  de  mettre  les  L  et  lès  A  en  évidence ,  Texpreasioii 
xie  cos  Z  deviendra 

cos  Z  =  cos/cos  h  .  cos  L  cos  A  +  sin  /cos  a  .  fdn  Z  cos  A  +  sinA  sin  A  > 

ou  bien 

tx>sZ  =  cos/cosA  cosZ  cos  A+sin/cosA.cosZ  Cos  A  .tang£-f-sin  \  sin  A. 

Dans  cette  expression  ainsi  préparée  ,  on  peut  éliminer  cos  L  cos  A  > 
tang  L  et  sin  A  ,  au  moyen  de  leurs  valeurs  qui  sont  données  pat 
'  ce  qui  précède  ,  et  Ton  aura 

C0S^=  cos/cosAcos^  cosi^-t-sin/cosAsin^  sip«»— sinxsin^cos^TsinM 

-4-sin /cosA  siuw^  cos£f  cos  «)+sin  \  sin^  cos  «»  « 

Cette  formule  donnera  la  distance  zénithale  de  l'astre  directement  et 
«ans  passer  par  la  longitude  et  la  latitude  du  zénith. 

Comme  la  correction  due  à  la  hauteur  de  la  lune  est  extrêmement 
petite  ,  ainsi  qu'on  Ta  vu  dans  la  page  365 ,  où  nous  avons  donné 
fia  valeur ,  il  s^ensuit  qu'une  petite  variation  dans  la  hauteur  y  fait 
peu  de  différence .  Ainsi,  lorsqu'on  aura  calculé  cette  correction  pour 
l^instant  présumé  du  commencement  et  de  la  lin  de  Féclipse ,  on 
remploiera  comme  constante  pendant  le  court  intervalle  de  tems  t\ 
qui  représente  Terreur  du  tems  présumé  de  chacune  de  ces  phases,  sauf  à 
calculer  de  nouveau  pour  l'instant  t  + 1\  si  t!  ^tait  un  peu  considéral^lc*  ' 
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la  correction  des  époques  calculées  coniihe  une  inconnue  Z', 
on  formera  l'expression  analytique  de  la  distance  des  centres 
en  fonction  de  /',  et  cette  expresvsion  étant  égalée  à  la 
distance  véritable  qui  doit  avoir  lieu  pour  la  phase  que 
l'on  considère,  donnera  une  équation  qui  déterminera  ^. 

Si  l'on  veut  obtenir  une  exactitude  encore  plus  minu- 
tieuse ,  on  calculera  de  nouveau ,  pour  cette  nouvelle 
époque,  les  éléniens  du  lieu  apparent  des  deux  astres, 
leurs  mouveinens  horaires  et  leurs  demi-diamètres,  en  ayant 
égard  à  leur  hauteur  sur  1  horison.  Cela  fait ,  on  prendra 
cette  nouvelle  époque  pour  origine  ,  et  on  calculera  de 
la  même  manière  la  correction  t^^  dont  elle  a  besoin.  Cette 
correction  sera  incomparablement  plus  petite  que  f',  et 
elle  donnera  l'époque  cherchée  du  phénomène  avec  la  der- 
nière exactitude.  Ce  procédé  est  exactement  le  même  que 
nous  avons  indiqué  pour  les  éclipses  de  soleil ,  lorsque 
nous  avons  voulu  corriger  les  résultats  obtenus  par  les 
premières  approximations  (*). 

io6.  C'est  ici  le  lieu  d'examiner  un  phénomène  curieux 

(*)  Nommons  /  et  /'  les  longitudes  apparentes  des  deux  astres  pour 
IVpoque  olïfenue  par  la  prcmicre  approximation.  Soient  a,  >/ Inurs 
latitudes  apparentes,  m,  m',  w,  n',  leurs  mouvemens  horaires  ea 
latiuide  et  en  longitude  j  enfin  ,  soit  A  ,  la  distance  apparente  des 
centres  qui  doit  avoir  lieu  à  Tiaslant  de  la  phase  que  Ton  cherche. 
En  considérant  la  distance  des  centres  comuie  Phypothénuse  d'un 
trjnni^le  icct.-îngle,  formé  sur  les  différences  de  longitude  et  de  lati- 
tude,  on   aura  après  un  tems  t', 

{l—  r+  {m  —  m') f' J=  coà' a'  +  /a  ...  a'^-  (n  —  n)  z'  }>  =  A> , 

celte  é(p:ation  se  transformera ,  tomme  lc8  ])rccédente*f  en  iotrodai- 
fcan;  ^'inclinaison  u  de  foi-hile  icialivc,  telle  qu'on  ait 


n  -    n' 


tang  azzz- 


[:n  —  7^*'}  cos  /.' 
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des  éclipses  de  soleil,  je  veux  parler  de  la  marche  de  l'ombre 
lunaire  sur  le  disque  terrestre.  Nous  avons  déjà  remarqué 


car  en  élluiinaat  m-^m\  elle  deiient 


(/l— /i)sina|(/-/)cosx  cos«-|-(a— A)6iri«| /'J        \  ^         '  v.         /  > 


d'où  Ton  tire 
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l*  —-  —  _  X  (/-r)cos  \  cos  «H- (A-A'\io  a  f 

rt  —  il    *^  '         ^ 

,       sin  a  /■  ■ >  


Il  ne  faut  prendre  que  le  signe  supérieur  <lu  radical  ,  parce  qu^il  n'y  a 
qu'aune  des  racines  qui  convient  au  problème  ^  c'est  celle  qui  donne 
t'  nul ,  quaud  la  distance  A  ,  pour  laquelle  on  calcule ,  appartient 
réellement  au  lems  t ,  trouvé  par  la  première  approximation  j   cVst-à- 

dire,  quand  on  a 

A*=:(/— r)>cos' A  H-  (a— a')«. 

Ceci  est  analogue  à  ce  que  nous  avons  trouvé  dans  la  page  ^yS , 
xpour  les  éclipses  de  soleil.  Sous  C{  tte  forme  ,  la  valeur  de  t'  qui  est 
fort  pelile ,  serait  donnée  par  la  différeiice  de  deux  quantités  qui 
peuvent  être  beaucoup  pljjs  considérables  qu^elle.  Pour  é\iter  cet  in- 
convénient ,  il  faut  muliiplier  les  deux,  termes  de  cette  valeur  par  la 
somme  du  radical  et  du  premier  terme ,  aLi&i  que  nous  l'avons  ùùt 
dans  la  page  479»  ^^   l'**^  *"*"*  ^^^^        ' 


^^ .  j  A»  -  (/-O'  cos»  a'- (a-.a>  I 


sin  « 

n 


—      .  1»^— ^ 

Qcos  a'  cos  a-*-  (a-a')  sin  a  +  K  A»  -  (i^t  )  *  cos*  a'-(a-a')'  -i- 1  (/-/'  )  cos  a'  008  «-J-  ('^-a')  sin  a  [  * 

L^application  numérique  de  celle  formule  est  si  facile  et  a  tant  d'ana- 
logie avec  celles  que"  nous  avons  effrciuée  pour  les  éclipses  de  soleil  9 
qji'il  est  inutile  de  nous  y   arrêter. 

J'indiquerai  seulement  la  manière  dont   il    faudndt    s'y  prendre  y 
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qu'elle  doit  se    faire  d'occident  en  orient,   iattis  le  feof 
du  mouvement  propre  de  la   lune  ;    car  cet  astre  allap^ 
plus  vite  que  le  soleil ,  dans  l'orbite  apparente  qu'il  décrit 
autour  de  la  terre  ,   son  ombre  doit  le  suivre   et  mar- 
tjher  avec  lui  dans  le  même  sens.  Ainsi ,  un  observateur 
placé  dans  la  lune,  et  regardant  la  terre  s'éclipser,  ver- 
rait d'abord  l'éclipsé  comrtiencer  par  les  parties  les  plu* 
occidentales  du   disque ,    et  finir  par  les  plus  orientales. 
Pour  nous  qui  sommes  placés  sur  la  terre ,  c'est  toujours 
le  bord  le  plus  occidental  du  soleil  qui  s'éclipse  le  pre- 
mier et  le  bord  oriental  le  dernier.  De  sorte  que  le  disque 
de  la  lune  nous  parait    traverser  celui  du  soleil  d'occi- 
dent en   orient ,   par  l'excès  de   son  mouvement  relatif. 
Quant  à  la  portion  de  ce  disque  qui  se  trouve^^psi  éclip- 
sée ,  «lie  dépend  des  positions  respectives  de  lisulune ,  du 
spleil  et  de  l'observateur  ,  ce  qui  y  produit  de  très-grandes 
variations.  Dans  les  éclipses  fort  petites ,  l'inclinaison  de 
l'orbite  lunaire  peut  être  assez  grande  pour  que  la  portion 
éclipsée  du  disque  solaire  se  trouve  toute  entière  d'un  côté 
de  ce  disque.  Par  exemple  ,   si  la  lune  s'approche  de  son 
nœud  ascendant  pour  s'élever  vers  le  pôle  boréal  de  l'éclip- 
tique  ,   ii  est  possible  que  son  disque  ne   rencontre   celui 
du  soleil   que    dans  son   sommet  le  plus  austral  ou  même 
im  peu  au-delà  de  ce  sommet  vers  l'occident.  En  sorte 
que    dans  ce  cas  l'éclipsé   aurait  lieu  toute    entière  dans 
la    partie   occidentale  du  disque   du  soleil.   Le    contraire 

en  employant  celte  formule  ,  pour  avoir  éj^ard.  à  raugmentalion  du 
diamotro  apparent  de  la  lune  ,  produite  par  sa  bauleur  sur  l'horison.  Il 
faudra  d'abord  employer  te  diamètre  calculé  pour  î'inslant  t ,  qui  sert 
d'oii^ine.  Avec  ce  diamètre  et  la  valeur  de  A  qui  sVn  déduit ,  la  formule 
donnera  déjà  une  valeur  très-approchée  de  t'  ,  qui  gufBra  pour  obtenir 
Ja  vfcùc  valeur  du  diamètre  apparent.  Après  quoi  un  socond  calcul 
(ionnera  t  d'une  manière  exacte- 
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pourrait  arrirer  clans  le  nœud  descendant,-  et  Téclipse 
n'aurait  lieu  encore  que  dans  .la  partie  occidentale  du 
disque,  près  de*  son  sommet  boréal.  Des  effets  sembla- 
bles ,  peuvent  encore  être  occasionnés  par  le  jeu  des 
parallaxes  de  longitude  et  de  latitude  qui  fait  varier  con- 
sidérablement rinclinaison  apparente  de  Torbe  lunaire. 

D'après  cela  ,  on  conçoit  que  la  vitesse  de  l'ombre  et 
de  la  pénomhre  sur  la  terre  doit  aussi  être  sujète  à  de 
grandes  variations.  Cependant  elle  est  toujours  très-rapide,. 
et  l'étendue  entière  du  disque  terrestre,  est  toujours  par- 
courue par  elle  dans  l'espace  de  deux  heures  décimales  au  *• 
plus.  Pour  mettre  ceci  en  évidence ,  faisons  abstraction  de 
l'inclinaison  de  l'orbite  lunaire  ;  supposons  que  la  lime 
se  meut  dans  le  plan  de  l'écliptique ,  et  pour  plus  de  sim- 
plicité ,  négligeons  encore  la  parallaxe  du  soleil  qui  est 
extrêmement  petite ,  de  sorte  que  cet  astre  devra  être  con- 
sidéré comme  placé  à  une  distance  infinie.  Dans  ces  cir- 
constances simplifiées,  soit ^fig,  16,  T le  centre  de  la  terre, 
MM'O  la  section  de  sa  surface  par  le  plan  de  l'écliptique  ; 
TLS  la  projection  du  cercle  de  latitude  correspondant  à 
la  conjonction.  Dans  ce  cas,  la  route  de  l'ombre  lunaire  sur 
la  surface  de  la  terre  suivra  le  cercle  MO  résultant  de 
sa  section  avec  l'écliptique.  Supposons  maintenant  qu'à 
un  certain  instant  après  la  conjonction ,  le  soleil  se  trouve 
sur  le  prolongement  du  rayon  visuel  TS'  ;  et  la  lune  en  L' 
sur  le  rayon  visuel  TV  menés  l'un  et  l'autre  du  centre  T. 
Cela  posé,  en  menant  du  point  L'  la  droite  L'O  paral- 
lèle à  Ty,  et  rencontrant  en  0  la  surface  terrestre ,  le 
point  O  sera  le  lieu  de  l'ombre  sur  cette  surface  ,  et  l'angle 
Tl/0  sera  égal  ^VTS'  ^  c'est-à-^ire  au  mouvement  rela- 
tif du  soleil  sur  la  lune  ,  depuis  la  conjonction.  Prenons  ces 
astres  dans  leurs  moyennes  distances ,  et  n'ayons  égard  qu'à 
leurs  moyens  mouvemens.  Celui  du  soleil  est  1^,09516  pac 
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jour,  ce  qui  fait  o®,  1096  pour  une  heure  décimale  celui  de  U 
lune,  est  par  jour  i4°,64o,*  ce  qui  donne  i%4^4^  pour: 
son  mouvement  horaire.  La  différence  i**,3545  est  le  mou- 
vement relatif  de  la  lune  sur  le  soleil.  C'est  donc  l'accrois- 
sement horaire  de  l'angle  TL'O.  Et  comme  cette  valeur 
surpasse  déjà  la  parallaxe  moyenae  i%o568  qui  représente 
le  diamètre  apparent  de  la  terre  vue  de  la  lune ,  on  voit 
que  l'axe  de  l'ombre  deviendra  tangent  à  la  surface  ter-^ 
restre  avant  qu'il  se  soit  écoulé  une  heure  décimale  depuis  la 
conjonction.  Alors  l'angle  X'TO  sera  égal  à  100°  moins 
I  Ja  parallaxe  horîsontale  de  la  lune  ;  ainsi  le  centre  0 
de  l'ombre  aura  parcouru  pendant  ce  tems ,  sur  la  terre, 
un  angle  égal  à  cette  quantité,  plus  l'angle  LTL'  décrit 
par  la  kme  autour  de  la  terre ,  à  partir  de  la  conjonc- 
tion. Jusqu'ici  nous  avons  fait  abstraction  du  mouvement 
diurne  du  ciel ,  mais  il  faut  y  avoir  égard  si  nous  voulons 
considérer  les  variations  du  centre  de  l'ombre ,  par  rapport 
à  un  point  déterminé  de  la  terre.  Pour  plus  de  simpli- 
cité ,  négligeons  l'obliquité  de  l'équateur  sur  l'écliptiquc, 
supposons  que  ces  deux  plans  se  confondent,  en  sorte 
que  le  cercle  MM' O  représente  l'équateur  terrestre,  et 
pour  simplifier  les  raisonnemens  ,  atribuons-lui  le  mou- 
vement de  rotation  apparent  du  ciel ,  en  sens  contraire , 
ce  qui  ne  change  rien  aux  apparences  des  phénomènes 
vus  de  la  terre  ,  comme  nous  l'avons  déjà  dit  plusieurs 
fois.  Cela  posé,  considérons  un  observateur  placé  en  71/ 
à  l'instant  de  la  conjonction  ,  c'est-à-dire  aya^it  alors  le 
soleil  et  la  lune  à  son  zénith.  Cet  observateur,  par  Teffet 
du  mouvement  diurne ,  se  trouvera  transporté  sur  son 
cercle  de  M  vers  il/'',  d'occident  en  orient.  Il  courra  donc 
ainsi  après  l'ombre  lunaire  qui  marche  aussi  dans  ce  même 
sens ,  mais  il  ne  pourra  la  rejoindre;  caria  rotation  du  ciel 
étant  de  400''  en  un  jour  n'est  par  heure  décimale  quç 
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de  40**;  tandis  que  dans  le  même  lems,  la  marclic  de  l'ombre 
lunaire  sur  le  cercle  MM'  est  de  pins  de  loo".  Celle-ci 
s'éloignera  donc  de  l'observateur  avec  l'excès  de  son  mou- 
vement ;  mais  par  suite  de  cette  disposition ,  l'observateur 
verra  plus  longtems  l'éclipsé  que  s'il  était  immobile. 
Toutefois  son  mouvement  rie  pourra  jamais  égaler*  la 
vitesse  de  l'ombre  ,  ce  qui  la  rendrait  permanente  sur  un 
point  du  globe  terrestre. 

Cette  grande  rapidité  du  m^ouvement  de  l'ombre,  se  voit 
tout  de  suite  par  le  moyen  du  triangle  UTO.  Dans  ce 
triangle,  les  côtés  X'T,  OT,  sont  entre  eux,  à  très-peu  près^ 
comme  60  est  à  1. 11  s'ensuit  que  les  sinus  des  angles  opposés 
X'OT,  TL'O  conservent  aussi  le  même  rapport.  De  sorte 
que  le  premier  varie  soixante  fois  plus  vite  que  jle  second. 
L'angle  T  qui  complète  le  triangle  participe  donc  à  cet 
accroissement  rapide  suivant  la  même  proportion  (*). 

^'  '         I         .  >i  ■■         H.I  I  I  .  I    ■        .1  ■ 

(*)  Nommons  rie  rayon  terrestre  OT,  et  II  la  distance  UT àt  la 
lune  au  centre  de  la  terre.  Désignons  chacun  des  angles  en  7',  O,  A', 
par  la  lettre  qui  lui  correspond ,  on  aura  O  =  2000  —  (  T+  L*^  ; 
par  conséquent 

H 

sin  (  J"-*-  L')  =  —  sin  L\ 

r 

Si  les  angles  T  et  TJ  sont  fort  petits  en  sorte  qu^on  puisse  substituer  leur 
rapport  à  celui  de  leurs  sinus  ^  on  aura  simplement 

'T-^  L'  =  —  •  L'  •    par  conséquent  T-=z{  — : — '. —  j  L'  \ 

ainsi,  dans  ce  cas  >  lorsque  l'anglo  L' croît  d'une  minute  ,  Taroîe  J"  croît 
d'un  nombre  de  minutes  exprime  par  f  -> )   '  '  *    ^^  ^^^^  '    P^*" 

exemple  ,  de  60'  si  H  =  Ci.r.  La  valeur  de  (I  qui  répond  à  la 
paralia\f>   moyenne    e&t   do,:t38  .  r  >  P^^    conséquent    l'accroissement 
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107.  Partons  de  ce  rapport  qui  deriendrt  eïact ,  lors^e 
les  angles  TL'O^  L'TO  seront  fort  petits,  et  cherchons  &  en 
déduire  le  tems  que  Tobservateur  placé  en  M  pourra  rester 
dans  l'obscurité  totale.  Pour  cela  ,  il  faut  connaître  le  mou- 
vement relatif  de  Tombre  sur  lui.  Le  mouvement  relatif  de 
la  lune  sur  le  soleil ,  est  comme  nous  Ta  vous  trouvé  i*,354S 
par  heure  décimale  ;  ainsi  dans  une  minute  décimale  de 
tems,  il  sera  o%oi3S45  :  ce  sera,  la  valeur  de  l'angle  TL'O 
une  minute  après  la  conjonction.  Pour  réduire  ce  monve- 
ment  au  centre  de  la  terre ,  il  faut  le  multiplier  par  60  j  ce 
qui  donne  o%8 12700.  C'est  là  valeur  de  l'angle  I/TO  pont 
le  même  instant.  De  plus ,  en  vertu  de  son  mouvement 
propre  en  longitude ,  la  lune  a  encore  décrit  l'angle  L'TL 
qui,  dans  le  même  intervalle,  est  égal  à o*,oi464t  puisque 
son  mouvement  horaire  est  i*,4£4*  ^  somme  de  ces 
deux  angles  partiels  donnera  l'angle  total  MTO  décrit  par 
l'ombre ,  autour  du  centre  de  la  terre ,  dans  une  minute 
de  tems  ;et  cet  angle  sera  •o'>,  82734»  Mais  dans  cet  inter* 
valle,  celui  de  l'observateur  autour  du  même  centre  par 
l'effet  de  la  rotation  de  la  terre ,  sera  o®,4o  9  à  raison  de 
4o°  par  heure  ;  le  mouvement  relatif  de  l'ombre  sur  lui ,  vu 
du  centre  de  la  terre,  sera  donc  o°,82734  —  o®,4o  ou 
0^4^734  ^^  ^^^  minute,  et  ce  sera  en  vertu  de  cet  excès 
qu'elle  le  dépassera.  Or  nous  avons  vu  dans  la  page  44> 
que  le  demi  diamètre  de  l'ombre  pure  vue  de  la  lune,  est^ 
dans  sa  plus  grande  valeur,  égal  à  o°,oi86;  par  conséquent 
la  largeur  totale  de  cette    ombre  sera  0*^,0372,    double 


tie  l'angle  T  dans  cette  circonstance  serait  égal  h  69,^38  .  L\  Mais 
nous  aTons  pris  le  nombre  60  pour  la  commodité  du  calcul  j  la  di^ 
fcrence  n'est  d'aucune  iniporunce  pour  l'objet  que  nous  nous  sommet 
proposé,  fjui  est  de  prendre  une  idée  approchée  de  la  TltesK'de 
l'ombre. 
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de  )a  prëcédeptc.  ^n ^multipliant  cette  quantité  par  60, 
on  aura  2!*^^Zz  pour  1^  largeur  de  l'ombre  pure  'Vue  da 
centre  de  la  terre.  Cette  val/eur  étant  plus  que  quintuple 
de  la  quantité  o^^l^^'j'^I^  qui  exprime  le  mouvement  relatif 
de  Tonibre .  sur  Tobservateur  f  n  une  minute  de  tems ,  oi) 
voit  que  la  c}urée  totalç  de  ^pn  immersion  dans  Tobtcurité 
totale  pouna  aller  au-delà  de  cinq  ininlu^es  de  tems  décimal^ 
dans  les  circonstances  que  nous  venons  d'assigner.  C'est 
le  rcsuljL^t  que  npys  avions  anppncé  dans  la  page  4S2. 

108.  ^u  moyen  des  principes  que  nous  venons  d'ex- 
poser, on  peut  prédire  et  déterminer  les  instans  des  éclipses 
avec  la  dernière  précision.  Mais  afin  d'éviter  d'entre- 
prendre des  calculs  inutiles ,  il  serait  avantageux  de  trou- 
ver quelque  moyen  simple  de  prévoir  quand  elles  auront 
lieu.  Cela  est  très-facile.  Par  exemple  ,  si  nous  consi- 
dérons d'abord  les  éclipses  de  soleil  et  de  lune ,  on 
conçoit  tout  de  suite  qu'il  suffit  de  trouver  une  période  de 
terni  après  laquelle  le  soleil  et  la  lune  se  trouvent  exac- 
tement ,  ou  à  fort  peu  près ,  dans  les  mêmes  positions  | 
par  rapport  au  nœud  de  l'orbe  lunaire.  Car  après  cet 
intervalle  ,  les  mouvemcns  de  ces  astres  recommençant  de 
la  même  manière ,  les  éclipses  qui  en  dépendent  devront 
aussi  se  reproduire  à-peu-près  dans  le  même  ordre  et 
successivement.  Il  ne  peut  s'y  trouver  de  différences  que 
celles  qui  proviennent  des  inégalités  auxquelles  les  mou- 
vemens  du  soleil  et  de  la  lune  sont  assujétis.  Tout 
se  réduit  donc  à  cbercber  une  semblable  période  9  et 
pour  la  trouver,  il  suffit  d'accorder  la  révolution  sy- 
nodique  de  la  lune  et  la  révolution  synodique  de  sts 
nœuds. 

Or ,  on  a  vu  précédemment  que  la  révolution  syno- 
dique de  la  lune  est  de  ^9^,530588,  et  la  révolution  syno- 
dique des  nœuds  de  346^,61963.  Ces  deux  quantités  sont 
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entre  elles,  à  fort  peu  près,  comme  19  est  à  2289  c'est- 
à-diie  qu'après  2^3  révolutions  synodiques  9  le  nœud  de 
la  lune  est  revenu  dix-neuf  fois  à  la  même  position ,  par 
rapport  au  soleil.  La  différence  est  oJ,4^i85,  comme  on 
peut  s'en  assurer  très-facilement ,  et  elle  répond  à  o*',S2i4  . 
dont  la  longitude  du  nœud  se  trouve  plus  grande  qu'elle  ne 
l'était  dans  sa  position  synodique  ancienne    (*).  Or  223 
mois  lunaires  représentent  65853, 32 11 24  7 .  ou  18  années 
tropiques  moyennes  et  1 1  jours  :  ainsi ,  après  cet  inter- 
valle ,  toutes  les  éclipses  ,  soit  de  soleil ,    soit  de  lune , 
doivent   reparaître    aussi  dans  le  même  ordre  ;     ce   qui 
donne  un  moyen  simple  de  les  prédire ,  quand  on  connaît 
celles  qui  ont  eu  lieu  dans  la  période  précédente. 

Le  retour  des  éclipses  ,   après  223  lunaisons  était   déjà 
connu  du  tems  des  anciens  astronomes  chaldéens.  Ils  appe- 
laient cette  période  Saros  ;  et  on  la  trouve  souvent  désignée, 
sous  cette  dénomination  dans  les  ouvrages  des  chronolo* 
gistes  modernes. 

De  même  si  l'on  compare  la  révolution  sydérale  de 
la  lune  ,  qui  est  de  271,321661  avec  la  révolution  sydérale 
de  ses  nœuds  ,  qui  est  de  6793^,421 18,  ou  voit  qu'elles  sont 
dans  le  rapport  de  17  a  4^^7  î  c'r.^t-à-dlre  qu'après  4^27 
révolutions  sydcrales   de   la    lune ,    il   s'est   écoule  à   fort 


(*)  En  effet,  on  vient  de  voir  que   19  révolutions  svnodicfues  du 

nœud,  surpassent  en  durée  a23  révolutions  svnodiques  de  la  lune,  et 

la  différence  est  0J,45i85.  Dans  cet  espace  de  tems  ,   le  mouvement 

,.  1  ,  /jooo.oJ,:i5i85  ^     , 

sjnodique  du  nœud   serait ,  ou  oo,52i4  i  et  comme 

346), G 1963 

ce  mouvement   est  rétrograde ,  on  voit   qu'après  223  mois   lunaires , 

la  longitude  du  nœud  sur  Técliptique   aura  parcouiu  en  rétrogradant 

19  circonférences  entières  nic.ns  o°5';!ï  j.  Cette  lonf^itudesera  donc  plt» 

{^lande  de  o",52i4  qu'elle  ne  Pétait  à  l'époque  précédente. 
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peu  près  17  révolutions  syiiérales  du  nœud.  La  diffëreiic« 
est  de  oJ,5o.  Alors,  la  position  de  la  lune,  relativement 
SI  ses  nœuds  et  aux  divers  points  du  ciel,  redevient  à-peu- 
pr^sla  même.  Les  occultations  d'étoiles  doivent  donc  re- 
venir aussi  dans  le  même  ordre.  D'après  la  durée  de  la  * 
révolution  sydérale  ,  celte  période  est  de  ii5488,66i  ou 
3iG  années  tropiques  et  72  jours  -j-. 

Mais  les  rapports  dofit  il  s'agit  n'étant  pas  rigoureu- 
sement exacts ,  ces  Ipis  ne  peuvent  être  regardées  que 
comme  des  approximations,  et  l'ordre  observé  dans  chaque 
période ,  doit  s'altérer  à  la  longue  ,  ce  que  l'expérience 
confirme.  Les  inégalités  périodiques  qui  affectent  le  mou- 
vement de  la  lune,  troublent  aussi  ces  retours,  parce 
qu'elles  n'ont  pas  toutes  pour  périodes  un  multiple  de 
la  révolution  synodique  ou  sydérale.  Cependant  comme 
ces  inégalités  sont  peu  considérables,  on  se  sert  du  rap- 
port que  nous  venons  d'établir  pour  trouver  à-peu-près 
les  époques  des  éclipses ,  et  l'on  calcule  ensuite,  parles 
tables  astronomiques ,  l'instant  précis  auquel  elles  doivent 
arriver.  Si  l'on  voulait  en  approcher  d'abord  davantage , 
il  suffirait  d^avoir  égard  aux  principales  inégalités  de  la 
longitude  de  la  lune. 

Une  autre  cause  d'altération  provient  des  grandes  iné- 
galités séculaires,  dont  nous  avons,  plus  haut,  développé 
l'existence  ;  et  qui ,  dans  l'immense  durée  de  leur  cours , 
changent  sensiblement  les  valébrs  des  petites  périodes  que 
nous  pourrions  imaginer  ;  en  sorte  que  toutes  les  tenta- 
tives que  l'on  pourrait  faire  à  cet  égard ,  seront  toujours 
inutiles. 

Pour  trouver  directement  et  indépendamment  de  ces 
piériodes ,  les  sizygies  où  il  peut  y  avou&fclipse  ,  on  com- 
mence par  calculer ,  au  moyen ,  des  tables  de  la  lune  , 
l'époque  de  chaque  conjonction   moyenne.   On    emploi* 
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commuilëmént  potir  cet  obJ€t  la  méthode  des  ipdcies  asiH^ 
nomiquès  ;  voici  en  quoi  elle  consiste. 

L'épacte  d'une  année  est  l'âge  de  la  luné  au  commen-* 
cernent  de  cette  année;  c'est-à-dire,  le  tems  qui  s'est 
•  écoulé  ou  qui  doit  s'écouler  depuis  b  dernière  conjonc-* 
tion  de  l'attnee  précédente ,  jusqXi'aù  3i  décembre ,  à  midi 
tems  moyen,  s'il  s'agit  d'une  année  commune,  ou  jus- 
qu'au i"  janvier,  à  midi  tems  moyen  s'il  s'ygitd'une  année 
bissextile.  Je  ne  parlé  ici  que  des  anciennes  tables.  Oit 
joint  ces  épactes  aux  autres  éléméns  de  la  luile  pour  le 
commencement  de  l'année.  L'épacte  de  chaque  mois  est 
ensuite  ce  qu^il  faut  ajouter  a  l'épacte  de  l'année  poui* 
avoir  l'âge  de  la  lune  au"  cortimencemerit  de  ce  mois. 

Connaissant  Pépact^  d'u4  mois  quelconque,  il  est  facile 
de  trouver  les  conjonctions  moyennes  qui  peuvent  arriver  ce 
mois-là.  Car,  d'abord,  en  retranchant  l'épacte  d'une  révo- 
lution synodique  delà  lune,  c'esl-à-dire  de  29J,53o588, 
le  reste  indiquera  le  jour  du  mois  et  l'heure  du  jour  où 
arrivera  la  première  conjonction  ;  je  dis  la  première,  car 
il  peut  quelquefois  y  en  avoir  deux'  dans  le  mcme  mois , 
éloignées  l'une  de  l'autre  d'une  révolution  synodique;  mais 
il  ne  peut  y  en  avoir  davantage ,  puisque  les  mois  sont  au 
plus  de  3i  jours. 

Quand  on  connaît  les  époques  des  conjonclionsmoyennes 
ou  des  nouvelles  lunes  ,  on  trouve  celles  des  oppositions  ou 
des  pleines  lunes ,  en  retranchant  des  premières  une  demi- 
révolution  synodique  ou  i0\  ■765294. 

Les  instans  des  conjonctions  et  des  oppositions  étanl 
ainsi  déterminés  ,  pour  savoir  s'il  y  aura  éclipse  de  soleil 
dans  les  unes  ou  éclipse  de  lune  dans  les  autres,  il  faut 
calculer  la  distance  de  la  lutie  à  son  nœud  ,  et  voir  si  elle 
tombe  dans  les  lirtiites  où  les  éclipses  peuvent  arriver. 
Voici  ce»  limites  calculées  par' M.  X)elaftibre, 


PHYSIQUE.  èît 

*.-!    V      1    ^       (moindr^que  lo'»^     ,    .        fsûre. 
Si  la  dist.  du  0  au  j  ^  ITeclipsel 

nœuddelaC  est\P^"s   grande         >dê  (^  est\ 

'  que i4®)  (impossible. 

Entré  lo*  et  1 4''  il  y  a  du  doute  ,    il  faut  un  calcul  plus 
exact.  Il  s^agit  ici  de  degrés  décimaux  ou  de  grades. 


sure. 


*•!    j-     j  (moindre  que  i5%a\„.       ( 

Si  la  dist.  du  0  au  j  ^  f  reclipse  i 

nœud  de  la  c  est\P^»«   ^^^^^^  (de  0  est\ 

(  que ai%^)  (impossible. 

'  Entre  iS^.a  et  ai. a  ,  il  y  a  du  doute  ;  il  faut  un  calcul 
plus  exact. 

On  voit  que  ces  limites  sont  plus  étendues  pour  les 
éclipses  de  soleil  que  pour  les  éclipses  de  lune.  Les 
premières  doivent  donc  être  plus  fréquentes;  mais  elles 
ne  sont  visibles  que  de  certains  points  de  la  terre,  à 
cause  de  la  parallaxe  qui  les  modifie ,  au  lieu  que  les 
éclipses  de  lune  sont  visibles  de  tous  les  points  de  Thémi— 
sphère  terrestre  qui  a  la  lune  sur  Phorison  pendant 
Féclipse. 

Dans  les  nouvelles  tables  publiées  par  le  Bureau  des 
longitudes,  on  n'a  point  indiqué  les  épactes,  mais  comme 
on  y  trouve  les  valeurs  des  longitudes  moyennes  du  soleil 
ou  de  la  lune ,  ainsi  que  les  distances  de  ces  deux  astres 
au  nœud  de  Porbe  lunaire ,  ces  argumens  suffisent  pour 
calculer  les  époques  des  sizygies  et  de  toutes  lés  autres 
phases ,  aussi  brièvement  et  plus  exactement  que  par  la 
méthode  des  épactes.  La  manière  de  faire  ce  calcul  est 
expliquée  dans  les  tables  dont  nous  parlons. 

On  trouve  ordinairement  dans  les  almanachs  certainsr 
nombres  que  l'on  appelle  épactes  ecclésiastiques.  Ils  servent 
j^  trouver  les  ^oqut s  auxquelles  PEglise  chrétieime  place 
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les  fêles  et  les  cérémonies  religieuses  dont  le  retour  est 
réglé  sur  la  marche  de  la  lune.  Mais  comme  les  intercala- 
lions  employées  par  l'Eglise  pour  cet  objet ,  sont  réglées 
conformément  aux  décisions  des  conciles ,  et  non  pas  sur 
la  marche  réelle  de  la  lune  ,  il  n^est  point  de  notre  ressort 
de  nous  étendre  sur  ce  sujet. 

Il  rne  reste  à  parler  d'une  précaution  indispensable 
que  doivent  prendre* les  astronomes  qui  veulent  faire 
une  observation  d^éclipsc.  Dans  les  éclipses  de  soleil ,  la 
face  que  la  lune  nous  présente  j  ne  reçoit  point  les  rayons 
de  cet  astre  ,  elle  est  donc  complètement  invisible  ;  car 
la  faible  lueur  de  la  lumière  réfléchie  par  la  terre  à  cette 
distance  ,  est  entièrement  effacée  par  le  grand  éclat  du 
soleil.  Aussi  ne s'apperçoit-on  du  passage  de  la  lune  strie 
disque  du  soleil ,  que  par  l'impression  qu'elle  y  produit 
'  lorsqu'elle  commence  à  l'échancrer  ;  mais  il  est  impossible 
de  saisir. le  premier  instant  de  ce  phénomène  ,  si  l'on  ne 
sait  d'avance  l'instant  où  il  arrivera  ,  instant  qui  peut  se 
calculer  à  quelques  secondes  près  par  les  tables,  et  si  l'on 
ne  sait  aussi  danr>  quelle  partir  du  disque  du  soleil  se 
fera  la  première  impression  de  réclipse.  La  même  difficulté 
se  présente  dans  les  passages  des  planètes  sur  le  soleil,  et 
dans  les  émersions  des  étoiles  ou  des  planètes  que  la  lune 
occulte.  Il  faut  absolument  savoir  à  quel  point  du  disque 
lunaire  l'astre  doit  sortir  pour  être  prêt  à  observer  le 
premier  indice  de  sa  réapparition. 

Prenons  ce  dernier  cas  qui  est  le  plus  général  ,  et 
dont  ^tous  les  autres  peuvent  se  déduire.  On  calcule 
d'abord  par  los  tables  l'instant  précis  de  l'émersion  de 
l'astre  ;  et  les  différences  de  lonj^itude  et  de  latitude. entre 
son  centre  et  celui  de  la  lune  à  cet  instant.  De  là  il  est 
facile  de  conclure  l'angle  formé  par  la  ligne  des  centres 
avec  le  cercle  de   latitude  qui  passe  par  la  lune  ;  car  la 


tâhgeilte  de  cet  angle  est  égale  à  la  difTcrence  dç  lon- 
gitude transportée  à  la  hauteur  de  Tastre  occulté,  et 
divisée  par  la  différence  des  latitudes.  On  a  donc  ainsi 
l'arc  du  disque  lunaire  compris  entre  le  point  d'énier- 
sion  et  le  point  du  disque  le  plus  voisin  du  plan  de 
l'écliptiqne.  Cet  arc  est  représenté  par  SE  dans  la  figure 
i5  ,  où  y  NL  représente  Técliptique  ,  T  Téquinoxe  du  prin- 
tems  ,  C  le  centre  de  la  lune  ,  Cl  son  cercle  de  latitude^ 
et  S  le  point  de  son  disque  où  se  fait  Témersion. 

Maintenant  soit  Z  le  kétiith  du  lieu  de  l'observation  ^ 
en  sorte  que  Y  Z  soit  sa  longitude  ,  et  LZ  sa  latitude  ,  rap- 
portées l'une  et  l'autre  à  l'écliptique.  Le  grand  cercle  ZC 
représentera  le  plan  du  vertical  où  le  centre  de  la  lune 
se  trouve  ;  car  ce  vertical  doit  contenir  le  centre  de  la 
lune  et  le  zénith.  Ces  deux  conditions  suffisent  pour  déter- 
miner l'angle  NCl  formé  par  le  cercle  de  latitude  de  la 
lune  avec  le  vertical  ZC  ;  et  en  lui  ajoutant  l'angle  ICS 
que  nous  venons  de  calculer  tout-à-l'heure  ,  la  somme 
donnera  l'arc  SlI  du  disque  lunaire  compris  entre  le  point 
d'émersion  S  et  le  point  SH  du  disque  qui  est  le  plus 
éloigné  du  zénith  Z ,  et  par  conséquent  le  plus  bas  sur 
l'horison.  Ici  nous  comptons  cet  arc  depuis  le  point  le 
plus  bas  du  disque  en  allant  vers  l'orient  ,  et  de  o**  à 
la  circonférence  entière.  Les  formules  une  fois  établies 
sur  cette  construction  ,  s'appliquent  à  tous  les  cas,  sans 
qu'il  soit  besoin  de  construire^  pour. chacun  d'eux  une 
figure  particulière.  11  suffit  d'observer  fidèlement  le» 
règles  des  signes  algébriques  (^.  Si  nous  voulons  appliquer 


(*)  Soit  /  la  longitude  apparente  du  centre  de  la  lune  et  ^  sa  lati- 
tude apparente  à  Tinstant  de  réraersion  \  soient ,  à  ce  même  ins-^ 
tant ,  /  et  ^'  la  longitude  et  la  latitude  apparente  de  Tastre  occulté  ^ 
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ce  cas  aux  éclipses  de  soleil ,  il  n'y  a  qu'à  substituer 
dans  les  formules  le  centre  du  soleil  au  centre  de  la  lune  ; 
alors  ,  comme  la  latitude  du  soleil  est  toujours  nulle  ,  les 
formules  se  simplifient. 

Au  moyen  de  ce  calcul  prëparatoii;e ,  on  sait  toujours, 
avec  une  exactitude  très-sufSsaute  ,  sur  quel  point  du 
disque  de  la  lune  ou  du  soleil  il  faut  diriger  son  atten* 


appelons  U  Tangle  SCE^  V  Tangle  ECH^  nom  aurons  d'abord 

(/'  —  /)  C08  V 


tang  U  :=: 


A  -i-  a' 


Maintenant  désignons  par  L  la  longitude  Y  -^  du  zénith  Z^  tX  par 
A  sa  latitude  LZ»  Prolongeons  les  cercles  de  •  latitude  de  la  lunt 
et  du  zénith  jusqu'à  leur  rencontre  au  pôle  de  Pédiptique  en  P\ 
Gela  posé ,  dans  le  triangle  sphérique  CP^Z ,  on  connaîtra  trois- 
choses,  savoir  :  le  côté  jPZ,  du  ioo*  —  A,  le  côté  P'C^  ou  loo»  —  a, 
et  l'angle  compris  CP'Z ,  égal  à  la  différence  de  longitude  du  zénith 
et  de  la  lune ,  ou  à  L  '•^  l  ^  ou  aura  donc  Tangle  P'CZ ,  ou  sob 
opposé  ECU ^  que  Ton  cherche  pur  la  formule 

siu(/:  — n 

tans  r  =  ^  ^ 


'o 


tang  A  cos  a  —  sin  a  cos  [L  —  l) 


On  pourrait  éliminer  de  cette  expression  la  longitude  et  la  latitude 
du  zénith ,  précisément  comme  nous  l'avons  fait  dan*  la  note  de  la 
page  499  >  et  Ton  en  tirerait  la  valeur  de  tang  f^  en  fonction  d« 
rascKiision  droite  A  du  zénith  ,  qui  est  donnée  par  le  tems ,  et  de 
sa  déclinaison  H  qui  est  constaute  et  égale  à  la  hauteur  du  pôlej 
on  trouverait  ainsi 

cos  /  lanc  H  sin  w+cos  IûtlA  si;^*— sin  /cos  A 
tang  F  = 


i  cos  A  tang  iy  cos  m  —  cos  a  sin  ^^'^  sin  «  —  sin  a  coa  /  cos  yJt       t 
\  —  sin  A  sin  /  tang  //  sin  m  —  il'jA  sin  /sin  //  cos  a  » 

Siais  comme  cette  forU-ule  **  t  a^sez  compliquée  ,  pcct-ôtre  est  il  aussi 
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tion  ,  et  Tobseryateur  ainsi  prévenu ,  peut  saisir  Pinstant 
àa  .phénomène  avec  toute  la  précision  dont  ses  organes 
sont  susceptibles. 


simple  de  calculer  directement  A  et  X  par  les  formules  de  la  page  58  , 
qui  donnent ,  dans  le  ca:»  actuel 

sin  A  =  —  siu  «*  cos  H  sin  ^  4-  ces  M  sia  £f , 
tang  £r  sin  «  +  sin  A  cos  « 


tang  L  = 


cos  A 


«*  étant  Tobliquité  de  Técliptique  ,  et  A  le  terme  sjdéral  déduit  en  arC 
vcomme  nous  TaTons  tu  dans  la  page  64* 

Nous  avons  déjà  trouvé  i'angle  (7  ou  SCI  par  la  formulo 

(/'  —  /)  cos  A 

quand  on  aura  calculé  les  angles  U  et  f^^  on  aura 

l/'^  f^=:  distance  du  point  le  plus  bas  du  disque  au  point  d^émersioBi 
en  allant  vers  Torient,  et  de  o  à  4oo<>. 

S*il  s'agit  d'une  éclipse  de  soleil ,  il  laut  substituer  son  centre  à  celui 
de  la  lune  ^  dans  ce  cas  ,  A  =  o,  parce  que  la  latitude  du  soleil  est 
toujours  nulle ,  et  l'on  peut  supposer  aussi  cos  a'  ^  i  ,  à  cause  de 
la  petitesse  de  la  latitude  de  la  lune  dans  las  éclipses. 

Il  faut  remarquer  que  /,  A,  Tel  a';  sont  les  longitudes  et  latitudci 
ffpparentes  des  deux  astres. 
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CHAPITRE    XIX. 

De  la  mesure  des  Longitudes  par  robserça" 
tton  des  Eclipses  et  par  les  distances  de  la 
Lune  aux  étqiles. 

109.  Il  est  de  la  dernière  importance  pour  le  salut  de» 
navigateurs ,  de  connaître  à  chaque  instant  la  position  de 
leur  navire  sur  le  globe  terrestre  ;  d'y  marquer  le  chemin 
qu'ils  ont  fait ,  et  la  suite  des  points  qu'ils  ont  parcourus. 
Sans  cette  connaissance  ,  ils  peuvent  manquer  le  but  de 
leur  voyage ,  et  s'exposer  mille  fois  à  périr  en  se  brisant 
contre  des  côtes  qu'ils  croiraient  encore  fort  éloignées. 
Aussi  l'intérêt  du  commerce  et  de  la  navigation  a-t-ii 
fortement  attiré  l'attcnlion  des  sa  vans  sur  ces  objet ,  et 
comme  les  résultats  auxquels  on  est  parvenu  sont  extrê- 
mement satisfaisans ,  je  présenterai  ici  sous  un  même  point 
de  vue  les  méthodes  que  l'on  a  successivement  employées 
pour  amener  la  détermination  des  longitudes  au  degré 
de  perfection  et  d'exactitude  ,  où  elle  se  trouve  aujour- 
d'hui. Quant  aux  détails  des  procédés  et  à  leurs  appli- 
cations pratiques ,  on  trouvera  dans  le  Traité  d'astro- 
nomie nautique  ,  tout  ce  que  l'on  peut  désirer  sur  cet 
objet  important. 

La  position  d'un  lieu  sur  la  terre  se  détermine  toujours 
par  deux  élémens  :  la  latitude  et  la  longitude  géographiques. 
Le  premier  est  facile  à  reconnaître,  même  à  la  mer,  en 
observant  les  hauteurs  méridiennes  des  astres,   dont  on 
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f!Oflnaît  la  déclinaison  ;  mais  la  recherche  de  la  longitude 
est  beaucoup  plus  difficile. 

lie.  On  a  d'abord  tâché  de  Fobtenir,  en  observant 
la  direction  du  vaisseau  ,  et  sa  vitesse  depuis  le  point 
de  départ. 

Pour  observer  la  direction ,  on  se  sert  de  V aiguille 
aimantée^  que  Ton  nomme  boussole  ou  compas  de  mer. 
Cet  instrument  a  été  décrit  avec  détail  dans  le  premier 
livre.  Je  ne  rappellerai  ici  que  ses  propriétés  générales. 
On  sait  par  expérience  qu'on  barreau  de  fer  aimanté  et 
librement  suspendu,  prend  dans  chaque  lieu  une  direc- 
tion constante  ,  peu  différente  de  la  ligne  nord  et  sud , 
et  dont  l'azimuth  peut  être  déterminé  par  des  relèvemens 
d'objets  célestes.  £n  comparant  cette  direction,  qui  peut  être 
supposée  constante ,  avec  celle  du  navire  qui  est  variable  , 
on  détermine  l'angle  que  celle-ci  fait  avec  la  première. 
On  a  expliqué  dans  le  premier  livre,  pag.  468,  la  manière 
de  faire  cette  observation.  L'on  connaît  ainsi  le  sens  dans 
lequel  le  vaisseau  a  marché ,  ou  ,  dans  le  langage  des 
marins ,  le  rumb  de  vent  qu'il  a  suivi  (*). 

III.  Pour  connaître  l'étendue  qu'il  a  parcourue ,  on 
jette  à  la  mer  un  morceau  de  bois  attaché  à  une  longue 
corde  ;  c'est  ce  qu'on  appelle  un  loc.  On  lâche  cette  corde 
à  mesure  que  le  navire  avance  ;  et  après  un  certain  tems , 


f^)  La  marche  du  vaisseau  ne  se  fait  pas  toujours  suiTant  la  di- 
Tection  de  sa  quille^  cela  xCest  ainsi  que  quand  on  a  le  vent  arrière; 
mais  le  plus  souvent ,  le  vent  n'hélant  pas  directement  fevorable  à  la 
route  que  Ton  veut  suivre ,  on  se  trouve  obligé  d'orienter  les  voiKis 
obliquement ,  et  le  vaisseau  s'avance  ainsi  dans  une  direction  oblique  j 
mais  comme  il  fend  la  mer  avec  force ,  il  laisse  toujours  derrière  lui 
une  trace  qui  subsiste  fort  longtems,  et  qui  indique  sa  véritable  di- 
rection :  c'est  cette  trace  qu'on  relève  avec  la  bouasole. 
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qui  est  ordinairement  (Vune  demi-minute:^  on  mesoré*  ' 
la  longueur  que  Ton  di  filée.  En  supposant  le  flotteur  immor 
bile  ,  cette  longueur  indique  le  chemin  fait  par  le  navire , 
dans  l'intervalle  ;  et  l'on  en  conclut  proportionnellement 
le  chemin  qu'il  doit  faire  pendant  un  tems  plus  consi- 
dérable. 

Poyr  faciliter  cette  opération  et  pouvoir  mesurer  la 
longueur  de  la  corde  ,  même  dans  l'obscuiîte  de  la  nuit, 
on  la  partage  en  intervalles  égaun  par  des  nœuds  dont  la 
distance  est  la  36o*"*.  partiç  d'une  lieue  marine ,  ou  en- 
viron i5'",23  (47  pieds).  On  estime  le  tems  par  le  moyen 
d'un  sablier  qui  se  vide  précisément  dans  une  demi-  * 
minute  sexagésimale. 

Cette  méthode  suppose  que  le  flotteur  reste  fixe  et  immor. 
bile  sur  la  surface  de  la  mer ,  au  lieu  où  on  l'a  jeté.  Cela 
n'est  jamais  vrai  à  la  rigueur ,  et  quelque  soin  que  l'on 
prenne  à  filer  le  cable ,  on  ne  peut  éviter  de  produire 
une  faible  résistance  qui  rapproche  un  peu  le  flotteur.  De 
plus ,  les  courans  qui  se  rencontrent  souvent  dans  la  mer, 
doivent  lai  communiquer  toute  leur  vitesse  ^  et ,  suivant 
les  circonstances ,  l'éloigner  du  navire ,  ou  l'en  rappro- 
cher. Aussi ,  entre  les  tropiques  ,  où  les  vents  alises  pro- 
duisent (\(ts  courans  constans,  a-t-on  vu  quelquefois  (\ç% 
pilotes ,  trompés  par  leur  estime ,  altérer  la  durée  de 
leur"^  sablier ,   ou   la    distance  de  leurs   nœuds. 

On  voit  donc  que  ces  méthodes  sont  extrêmement  im- 
parfaites ;  cependant,  en  les  employant  avec  défiance, 
en  peut  encore  les  regarder  comme  une  approximation 
utile.  Connaissant  la  vitesse  du  navire  ,  on  trouve  le  che- 
min qu'il  a  fait  sur  chaque  rumb  de  vent  qu'il  a  parcouru, 
et  en  portant  ces  résultats  sur  une  carte  ,  depuis  le  point 
de  départ ,  on  voit  le  Heu  où  le  navire  doit  se  trouver. 
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Mais  si  les  navigateurs  ne  rectifiaient  ce  procède  par  toutes 
les  ressources  que  leur  donne  l'expérience  ,  ils  s'exposeraient 
à  de  grandes  erreurs ,  et  courraient  les  plus  grands  dangers. 

112.  Les  montres  marines  offrent  une  comparaison  beau- 
coup  plus  sûre.  Toutes  les  fois  que ,  lorsque  le  tcms  est 
serein,  on  peut  trouver  l'heure  par  la  hauteur  du  soleil, 
ou  par  celle  des  étoiles  ,  dont  l'ascension  droite  et  la  décli- 
naison sont  connues.  On  sait  de  plus ,  par  la  montre  , 
quelle  heure  on  compte  au  même  instant  dans  le  lieu 
où  la  montre  a  été  réglée  ,  et  que  l'on  a  pris  pour 
point  de  départ.  La  différence  des  heures  comptées 
ainsi  au  même  instant  à  bord  du  navire,  et  sur  le  pre- 
mier méridien  ,  donne  la  différence  des  longitudes  ;  et 
comme  la  latitude  peut  être  facilement  observée,  on  a 
toutes  les  données  nécessaires  pour  trouver  le  lieu  du 
navire  sur  le  globe  terrestre.  On  trouvera  dans  l'Astrono- 
mie nautique  les  détails  pratiques  de  cette  importante 
application  ,  dont  nous  avons  déjà  dit  un  mot  dans  le 
premier  livre  ,   tom.   l*^  ,  pag.    176. 

Mais  les  montres  marines  sont  encore  trop  rares  pour 
pouvoir  être  généralement  employées.  D'ailleurs  ,  quelque 
soin  qu'on  ait  mis  à  les  construire  ,  il  serait  imprudent 
de  s'y  abandonner ,  puisqu'une  infinité  de  causes  impré-^ 
vues  peuvent  déranger  leur  marche.  H  faut  donc  cher- 
cher encore  quelque  moyen  plus  sûr  et  plus  invariable  , 
qui  puisse  servir  à  les  vérifier  et  à  les  remplacer.  On  obtient 
tous  ces  avantages  par  les  observations  astronomiques. 

II 3.  Nous  avons  indiqué  dans  le  premier  livre  comment 
on  pouvoit  déterminer  les  différences  de  longitudes  géogra- 
phiques par  l'observation  des  phénomènes  astronomiques 
instantanées ,  tels  que  les  éclipses  de  lune ,  de  soleil ,  les 
Qccuîlations  d'étoiles  par  la  lune,   et  les  distances  de  U 
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lune  au  soleil  et  aux  ëtoiles.  Maintenant  que  nous  savons 
calculer  toutes  les  circonstances  des  éclipses ,  nous  allons 
entrer  dans  quelques  détails  sur  cette  importante  appli- 
cation de   Pastronomie. 

1 1 4*  Les  éclipses  de  lune  semblent  d'abord  les  plus  favo- 
rables à  la  détermination  des  différences  de  longitude  ; 
car  l'entrée  de  la  lune  dans  l'ombre  terrestre  ,  a  lieu  au 
même  instant  physique  ,  pour  tous  les  points  de  l'hémi- 
sphère terrestre  qui  est  alors  tourné  vers  cet  astre ,  c'est- 
à-dire  pour  tous  les  lieux  qui  peuvent  observer  l'éc'ipse. 
Ainsi  ,  en  supposant  que  l'on  ait  déterminé  dans  chaque 
lieu  le  tems  vrai  de  cette  observation ,  la  différence  des 
tems  convertie  en  degrés  de  l'équateur ,  donnera  immé- 
diatement la  différence  des  longitudes  sans  aucune  autre 
préparation. 

II 5.  Mais  dans  la  pratique,  cette  méthode  est  sujèteà  un 
inconvénient  très-grave  ;  la  lune  avant  de  pénétrer  dans 
l'ombre  terrestre  ,  entre  d'abord  dans  la  pénombre  ,  et 
cette  pénombre  devient  de  plus  en  plus  intense ,  à  mesure 
qu'elle  s'approche  davantage  de  l'ombre  pure.  Il  résulte 
de  là  que  Téclat  du  disque  lunaire  s'affaiblit  graduelle- 
ment par  des  nuances  insensibles ,  et  l'instant  où  il  entre 
dans  Tombre  pure,  instant  qui  doit  marquer  le  commence- 
ment de  réclip^e,  ne  peut  jamais  être  assigné  avec  précision. 
On  peut  affaiblir  celte  inexactitude  en  répétant  la  même 
observation  sur  les  diverses  taches  de  la  lune  qui  entrent  suc- 
cessivement dans  l'ombre  ,  et  qui ,  ayant  des  formes  cons- 
tantes ,  sont  connues  des  observateurs.  Mais  quoique  cette 
répt'lition  soit  propre  à  diminuer  l'erreur  du  résultat  moyen, 
par  l'effet  des  compt-usations  fortuites  qu'elle  amène  ,  Tin- 
certitude  de  chaque  observation  en  particulier  est  beau- 
coup trop  grande  pour  que  l'on  puisse  compter  sur  ^eur 
ensemble   avec  quelque  apparence   de  probabilité.  Aussi 
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l'emploi  clés  éclipses  de  lune ,  pour  la  détermination  des 
longitudes  ,  est-il  aujourd'hui  généralement  abandonné. 

II 6.  Les  éclipses  de  soleil  et  les  occultations  d'étoiles 
sont  infiniment  préférables  ;  car  l'instant  où  ces  phéno- 
mènes commencent  et  celui  où  ils  finissent,  peuvent  être 
observes  avec  la  dernière  précision.  Il  est  vrai  qu'ils  exigent 
plus  de  calcul;  parce  que  l'effet  des  parallaxes  rend  leurs 
apparitions  <liffcrentes  pour  les  différens  points  de  la  terre. 
Mais  comme  on  peut  avoir  égard  à  ces  différences  par 
le  calcul ,  cette  circonstance  n'ôte  rien  à  l'exactitude  du 
procédé. 

Ce  calcul  étant  à  fort  peu  près  le  mêïne  pour  les  éclipses 
de  soleil  ou  d'étoiles ,  ou  même  de  planètes ,  je  l'expli- 
querai ici  en  général  pour  ce  dernier  cas  qui  renferme 
les  deux  autres  ;  car  le  soleil  peut  être  considéré  comme 
une  planète  qui  n'a  point  de  latitude,  et  une  étoile  peut^ 
être  considérée  comn.e  une  planète  qui  n'a  ni  mouvement 
propre  ni  parallaxe. 

Je  suppose  donc  généralement  que  dans  un  lieu  quel-" 
conque  de  la  terre  ,  on  ait  observé  l'occultation  d'un 
astre  par  la  lune  ,  et  que  l'on  connaisse  aussi  pour  le 
même  instant  le  tems  vrai ,  soit  solaire  ,  soit  sydéral ,  au 
méridien  du  lieu.  On  demande  la  longitude  géographique 
de   ce  lieu ,  rapportée  au  méridien  de  Paris. 

Pour  y  parvenir  le  plus  simplement  et  le  plus  direcf 
tement  possible ,  j'admettrai  d^abord  que  par  quelque  essai 
préliminaire  ,  par  des  cartes  géographiques ,  ou  par  des. 
résultats  d'observations  nautiques ,  telles  que  Vestime , 
on  connaisse  déjà  à-peu-près  la  longitude  qu'il  s'agit  de 
déterminer  exactement.  Ce  cas  est  celui  qui  se  présente 
presque  toujours  dans  les  applications  :  quand  nous  l'aurons 
résolu ,  jç  donnerai  le  moyen  de  se  passer  de  ces  notions 
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préliminaires ,  ou  plutôt  je  montrerai  comAient  on  peut  led^ 
obtenir. 

Connaissant  la  différence  des  longitudes  estimée,  réduisez* 
la  en   tems ,  à  raison  de  1 5  degrés  par  heure  sexagési- 
Uiale  ,    et  en  l^appliquant  au  tems  vrai  observé ,  que  je 
suppose  être  le  tems  sydéral ,  vous  aurez  à-peu-près  le 
tems  sydéial  vrai  de  l'observation ,  compté  au  méridien  de 
Paris.  Calculez  ,  pour  cet  instant ,  par  les  tables  astrono- 
miques les  longitudes  çt  latitudes  de  la  lune  et  de  l'astre 
vues  du  centre  de  la  terre  ,   et  déduise^en  les  parallaxes 
de  longitude   et  de  latitude  dans  le  lieu  de  l'observation 
pour  l'instant  présumé.  Cherchez  aussi  pour  le  même  ins- 
tant les   diamètres  apparens  des    deux   astres.    Cela  fait, 
calculez  de  nouveau  ces  mêmes  élémens  pour  un  instant 
éloigné  d'une  heure  sydérale  du  premier ,    et  vous  aurez 
ainsi  les  mouvemens  horaires  apparenis  €n  longitude   et  en 
latitude  pour  le  lieu  présumé  de  l'observation.  Alors  ,  sup- 
posons que  l'instant  vrai   de   l'observation  ,  en  tems  du 
méridien    de    Paris ,    diffère  de    l'instant  présumé    d'une 
certaine  quantité  inconnue  de  tems  sydéral  que  nous  nom- 
merons t.  Au  moyen  de  celte    indéterminée  ,   nous  pou- 
vons exprimer,  d'une  manière  générale  ,  les  différences  de 
latitude  et  de  longitude  apparentes  des  deux  astres  à  un 
autre  instant  quelconque  voisin  du  premier  ;  en  supposant 
toutefois  que  ces  élémens  ,  ainsi  que  les  parallaxes  de  lon- 
gitude et   de  latitude  ,   varient  ,    dans  l'intervalle  ,    pro- 
portionnellement   au     tems.     Nous     aurons    donc    ainsi 
l'expression   analytique   de  la  distance  des  deux  astres;  et 
en  égalant  cette  distance  h  la  somme  des  demi-diamètres  , 
nous  aurons  une  équation  du  second  degré  en  t  qui    dé- 
terminera  les    valeurs  de    cette   quantité  au    commeiiCe- 
n^ent  et   à  la  fin   de  l'éclipsé.   De  ces   deux  valeurs ,    on 
prendra  celle   qui  répond  à  la  phase  réellement  observée  , 
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et  en  l'ajoutant  au  tems  sydëral  présumé  ,  ou  l'en  retran- 
chant ,  suivant  son  signe  ,  nous  aurons  le  tems  vrai  que 
Ton  comptait  à  Paris ,  à  Tinstant  de  Tobservation.  Nous 
connaissons  déjà  celui  que  Ton  a  observé  dans  le  lieu  ;  en 
multipliant  la  différence  des  tems  par  iS  pour  la  réduire 
en  arc,   nous  aurons  la  différence  des  longitudes. 

Si  rinstant  auquel   on   a  observé  l'éclipsé   n'était  pas 
donné  en  tems  sydéral ,   mais    en  tems  solaire  vrai ,  on 
l'ajouterait  de  même  à  la   différence  présumée   des  lon- 
gitudes convertie   en  tems,  à  raison  de  i5  degrés  pour 
une  heure  sexagésimale  ;  mais  alors  la  somme  exprimerait 
la  valeur  approchée  du  tenîs  solaire  vrai  que  l'on  comptait 
à  Paris    au    moment  de   l'observation.    Il  faudrait   donc 
aussi  regarder  la  correction  t  comme  exprimant  un  inter- 
valle de  tems  solaire  vrai ,  et  par  conséquent  il  faudrait 
calculer  les  mouvemens  apparcns  pour  un  intervalle  donné 
de  tems  solaire.  Quand   on  aurait  trouvé/,   on  en  con- 
clurait la  valeur  exacte  des   tems  solaires  vrais ,  comptés 
au  même  instant  dans  les   deux  lieux ,    et  la    différence 
convertie  en  arc  ,   à  raison  de  i5  degrés  par  heure  sexagé- 
simale ,   donnerait  également  la  différence  des  longitudes 
en  degrés  de  l'équateur.  En  général  il  faut  que  la  cor- 
rection t  soit   toujours   exprimée  dans  la  mêmç  espèce 
d'unité  par  laquelle  on   a  exprimé   le  tems  vrai  dans  le 
Jieu   et  à  l'instant  de  l'observation. 

Si  l'on  voulait  obtenir  la  différence  des  longitudes  avec 
plus  de  précision  encore ,  il  n'y  aurait  qu'à  considérer  les 
deux  instans  ainsi  déterminés  pour  le  commencement  et  la 
fin  de  Téclipse,  comme  de  simples  approximations.  On  re- 
commencerait donc  le  calcul,  en  partant  de  ces  nouvelles 
données,  et  on  obtiendrait  ainsi  les  petites  corrections 
qu'elles  peuvent  exiger  encore.  11  est  clair  que  l'erreur  de 
la  pi-emière  approximation ,  porte  principalement  sur  le 
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calcul  des  parallaxes  de  longitude  et  de  latitude  qui ,  va- 
riant avec  le  tems  ,  d^une  manière  qui  n'est  pas  uniforme , 
ne  peuvent  pas  être  transportées  avec  sûreté  à  une  époque 
un  peu  éloignée  de  celle  pour  lesquelles  on  les  déter- 
mine. 11  peut  y  avoir  aussi  quelque  erreur  provenant 
des  variations  du  diamètre  apparent  de  la  lune  ^  et  des 
mouvemens  horaires  pendant  le  tems  t.  La  nécessité 
d^un  second  calcul  dépendra  donc  de  l'exactitude  plus 
ou  moins  grande  des  données  dont  on  fait  d'abord 
tisage.  Si  Fincertitude  n'est  que  de  quelques  minutes 
de  tems ,  comme  cela  a  lieu  presque  toujours ,  il  suffira 
de  la  première  approximation.  Mais  alors,  au  lieu  de 
calculer  les  éiéinens  des  deux  astres  et  les  parallaxes 
par  les  tables  pour  deux  instans  éloignés  d'une  heure, 
il  faudra  les  calculer  pour  deux  instans  éloignés  de  quel- 
ques minutes  de  tems ,  par  exemple  de  dix  minutes ,  afiri 
que  l'instant  véritable  déduit  de  ces  calculs ,  ne  se  trouve 
pas  éloigné  de  ceux  pour  lesquels  on  a  calculé  les  élémens 
des  deux  astres  ,  et  soit  cependant  compris  entre  eux  (*). 

(*)  Cette  méthode  ,   quoique  fort  simple ,   deviendra   encore  plut 
facile  :i  saisir   qiiond   nous   l'aurons  réduite  en  formule.  Soit   T"  le 
tems  vrai  du  phénomène  au  méridien  du  lieu  de  Tobservation  ,  ^  la 
différence  de  longitude  estimée  ,  convertie  en  tems  et  comptée  ,  h  partir 
du  méridien  de  Paris  ,  d'orient  en  occidenr  comme  les  angles  horaires  { 
T  -^  T'  sera ,  par  hypothèse ,  le  tems  vrai  à  Riris  au  même  instant. 
Comme  nos  tables  sont   construites  pour  le  méridien  de  Paris ,  nous 
pouvons  calculer  pour  cet  instant,  les  longiiudes  apparentes/,   i^  de 
la   luue  et  de  Tastre  dans  le   lieu   présumé  de  robservation  ;  les  la- 
titudes apparentes  a,  a'j  les  dcmi-diamèlres  et  les  mouvemens  appa- 
rens  m^m\  w,  n*  en  longitude  et  en  latitude  ,  pendant  une  minute  de 
tems  de  mémo  nature  que  T-^-T' ,   Alors  pour  un  autre  instant  posté- 
rieur à  T-^T'  de  t  minutes,  la  différence  apparente  des  longitude» 
des  deux  astres  sera  l  —  V^  {m-^m')  t^  la   différence  des   latitude*. 
»er»  A  — à'-H(»  —  n')  f  j  par  conséquent ,   si  l'on  nomme  A  la  somme 
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Enfin ,  si  l'on  ignorait  entièrement  la  différence  des 
longitudes  ,  on  adopterait  d'abord  pour  cette  différence  , 
celle  des  tems  auxquels  Féclipse  est  arrivée  dans  les 
Jeux  lieux.  Par  exemple ,  si  elle  a  commencé  à  i**  de  tems 
vrai  dans  le  lieu  de  Tobservation ,  et  qu'à  Paris ,  suivant 


des  demi-diamètres  apparens  des  deux  astres ,  on  aura  ,  au  commen- 
cement et  à  la  Hn  de  Téclipse  , 

|/-./' -4- (ot  —  m')  £}«  cos»  a'-4- (a  — X'-*- (n  — #i')  «}*=  A  ». 

Cette  équation,  analogue  à  celles  que  nous  avons  déjà  traitées  tant 
de  fois  dans  le  calcul  des  éclipses ,  donnera  la  valeur  de  £ ,  qui  ^ 
ajoutée  à  T  +  T' ,  ou  retranchée ,  suivant  son  signe ,  donnera  .  . .. 
T  -'h  T*  'h  t  pour  la  valeur  du  tems  vrai  que  Ton  comptait  à  Paris  à 
rinstant  de  Tobservation ,  et ,  par  conséquent ,  T  -4-  t  sera  la  diffé- 
rence corrigée  des  longitudes  exprimée  en  tems  sexagésimal.  Il  suffira 
de  la  multiplier  par  i5  pour  Favoir  en  arc.  Pemploie  ici  le  tems 
sexagésimal ,  parce  que  les  labiés  de  la  lune  sont  encore  construites 
diaprés  cette  division* 

Maintenant,  si  Ton  recommence  les  mêmes  calculs  en  prenant  au 
lieu  de  T^  T-^-t  pour  la  différence  présumée  des  tems  et  des  longi- 
tudes ,  on  formera  la  seconde  approximation  dont  nous  avons  parlé  dans 
le  texte  ;  s^il  en  résulte  une  nouvelle  correction  t\  elle  sera  incompa- 
rablement moindre  que  t ,  et  7*+ 1  +  t' sera  la  différence  des  longitudes 
avec  la  dernière  précision.  On  voit  que  le  problème  exige  seulement 
Tobservation  d'une  des  phases  de  Pédipse  j  mais  si  Ton  a  observé  les 
deux  phases,  le  commencement  et  la  fin ,  elle  se  serviront  de  véri- 
fication. 

La  marche  du  calcul  sera  la  même  pour  les  deux  phases.  Mais  les 
époques  des  observations  étant  différentes ,  les  valeurs  des  parallaxes  , 
des  mouvemens  horaires  et  des  demi-dianètres  le  serobt  aussi ,  de  sorte 
qu^il  £iudra  les  calculer  séparément  par  les  tables  pour  chacun  de  ces 
deux  instans. 

Quant  à  la  variation  du  diamètre  apparent  de  la  lune  pendant  les 
intervalles  f  et  ^,  on  en  tiendra  compte  ,  comme  nous  l'avons  exj^qoé 
dans  la  note  de  la  page  5o^» 
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les  tables,  elle  ait  dû  commencer  à  z^.  On- suj^posék^  i* 
pour  la  différence  des  longitudes  estimée  ;  cela  sufHrà  pbub 
délenïiiner  une  valeur  plus  exacte  de  la  différence  cher- 
chée,  et  un  second  calcul,  établi  sur  ce  premier  réâulr 
tat  y  donnera  toute  la  prédsion  désirable. 

117.  Dans  la  question  que  nous  venons  de  traiter-,  on 
suppose  les  tables  exactes ,  et  Ton  calcule  la  différence 
des  longitudeis  géographiques  d'après  l'observation  de 
l'éclipsé.  Réciproquement  si  la  différence  des  longitudes 
était  donnée  ,  l'observation  de  l'éclipsé  pourrait  servit 
à  vérifier  les  tables,  et  ferait  connaître  leurs  erreurs* 
Supposons  ,  par  exemple  j  que  le  lieu  de  l'observation 
soit  Paris.  On  calculera  par  les  tablés  quels  étaient, 
pour  Paris ,  à  l'instant  de  l'observation ,  les  ëlémens  du 
lieu  apparent  de  la  lune  et  de  Fastre  qu'elle  a  dû  oc- 
culter. Je  suppose  que  celui-ci  puisse  être  considéré 
comme  exactement  connu.  Alors,  en  représentant  les 
erreurs  de  la  longitude  et  de  la  latitude  de  la  lune, 
chacune  par  une  indéterriiinée  ,  on  formera  l'expression 
algébrique  des  différences  en  longitude  et  en  latitude  de 
la  lune  et  de  l'astre;  on  en  déduira  l'expression  de  leur 
distance  ;  et  en  l'égalant  à  la  valeur  de  leurs  demi-dia- 
mètres ,  on  aura  une  équation  de  condition  entre  les 
deux  erreurs  présumées  (*). 

On  recommencera  le  même  calcul  pour  la  fin  de  l'éclipsé,' 
mais  on  pourra  considérer  que  les  erreurs  de  la  longi- 
tude et  de  la4atitude  de  la  lune  sont  les  mêmes  qu'au  com- 


(*)  Soient  /  et  A  la  longitude  et  la  latitude  apparentes  d'un  def 
astres ,  calculées  par  les  tables  pour  Tinstant  du  commencemc'nt  de 
réclipse ,  et  relativettieut  au  luéridien  du  lieu  où  l'on  a  fait  Tobservation. 
Nommons  x  et  j^  les  erreurs  qu'elles  comportent  ;  soient  /',  a',  x\  y 
les  quantités  analogues  pour  le  second  astre j  enfin,  soit  A  la  somm« 
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mencement  ;  car  les  tables  étant  construites  sur  les  for- 
mules analytiques,  déduites  de  la  théorie  de  l'attraction,  ne 
peuvent  point  donner  d'erreurs  sur  là  loi  des  résultats , 
mais  seulement  sur  leurs  valeurs  absolues.  L'"observatîon 


de  leurs  dcmi-diaiziètres  à  ce  même  instant.  La  distance  A  pouvant 
être  considérée  comme  fort  petite ,  on  aura 

ce  qui  donnera  une  relation  entre  les  différences  des  erreurs  des  tables 
en  longitude  et  en  latitude  relativement  aux  deux  astres.  Cette  équa- 
tion étant  développée  pourra  être  mise  sous  la  forme  suivante  : 


^^os^\ 


'n  r\f^     '\^    f     M/    .w.      (A*-cos''V(/-r)*-(^-A')* 

Répétons  le  même  calcul  pour  Tinstant  de  la  fin  de  l'édipse ,  ea 
marquant  les  élémens  qui  s'y  rapportent  avec  un  accent  inférieur, 
«xcepté  les  errcm-s  des  tables  qui  ne  changent  point ^  nous  aurons 
ainsi 

c  /„    7/^/        />  .     ,        />,        /N      f  A»-cos«A7Z-n»-^'-A> 

Ces  deux  équations  suffisent  pour  (^terminer  les  deux  différences 
(x  —  x') ,  i^y'^y')*  Comme  elles  sont  chacune  du  second  degré  ^ 
il  setnble  qu'elles  doivent  donner,  pour  ces  différences,  quatre  va- 
leurs. Mais  dans  le  cas  actuel ,  les  racines  propres  au  problème  sont 
particularisées  par  la  condition  que  les  erreurs  des  tables  ne  peuv«at 
être  que  fort  petites.  Quand  un  des  astres  observés  sera  le  soleil 
ou  la  lune  ,  comme  leurs  diamètres  apparens  sont  deux  ou  trois  cents 
fois  plus  grands  que  les  erreurs  que  Ton  peut  supposer  aux  tables^ 
il  y  aura  toujours  au  moins  une  des' diffiércnces /  —  /',  ^ -;—/*,  qui 
sera  très-considérable  comparativement  à  x  —  x'  ony-^y.  Supposons 
^e  ce  soit  la  première  ;  alors  le  terme  a  cos»  a'.(/  —  /'  )  (x  --  x'  )  sera 
très-grand  par  rapport  à  c08*a'(x — x')*.  On  pourra  donc  négliger  celui- 
fû  par  rapport  à  l'autre  ,  au  moins  dans  une  première  approximation  : 
alors  (x  r^x')  sera  donné  par  une  équation  duprenâer  degré  ^  ety-^y 


de  la  fin  de  rédîpse  donnera  donc  encore  une  équatioâ  Ae 
condition  entre  les  deux  erreurs  ;  ayant  ainsi  deux  ëqua-f 
lions  et  deux  inconnues ,  on  déterminera  chacune  d'elles 
par   le  procédé  ordinaire  de  Pélimination. 

le  sera  par  une  du  second,  l  ^inverse  arriverait  si  c'était  a  —  a'  cjui  fût 
très  grand  relalivemcnt  à  j^  —  y*'.  Enfin  si  la  :<upposilion  pouyait  être 
admise  pour  les  deux  quantités  />—  /'  et  A  —  A ,  ce  qui  est  le  cas  le  pins 
ordinaire,  alois  les  deux  carrés  (x —  x') ,  (jr — ^')  pourraient  être  né- 
gligés relativement  aux  termes  du  premier  ordre  ,  et  les  deux  erreurs 
X  —  ^\  X —  V  Kerai^it  données  par  des  équations  du  premier  degré* 
Mais  afiià  d'éviter  tout  soupçon  d'inexactitude  »  il  &udra  ne  consi- 
dérer ces  valeurs  que  comme  de  premières  approximations.  Si  elles 
ne  sont  pas  tout-à-fait  exactes  .  elles  le  seront  du  moins  assez  pour  qne 
l'on  puisKie  s'en  servir  à  calculer  les  carrés  (x  *')*  >  (  J^  —  T)^  que 
'on  avait  n^ligés  d'abord.  On  mettra  donc  les  valeurs  de  ces  carrés  dans 
|CS  seconds  membres  des  deux  équations,  qui  deviendi-ont  alors  cnliè- 
renient  composés  de  quantités  connues.  On  résoudra  de  nouveau  les 
équations  ainsi  préparées  ,  et  les  valeurs  de  x  -»  x'  et  de  y  —  y' 
qui  en  résulteront,  auront  toute  l'exactitude  nécessaire. 

Si  la  longitude  du  lieu  as  l'observation  n'était  pas  connue  ,  on  com- 
mencerait par  la  déterminer  au  moyen  des  tables  supposées  exactes. 
Puis  en  supposant  que  ,  suivant  ce  calcid ,  t  fut  l'instant  du  commen- 
cement ou  de  la  fin  de  l'éclipsé  dans  le  lieu  de  l'observation  ,  et  en 
tnms  du  premier  méridien  ,  on  calculerait  pour  cet  instant  tous  les 
éiémens  appnrens  de  la  lune  et  de  Fastre  pour  le  lieu  où  Pobscr- 
vation  a  été  faite  :  ensuite  on  supposerait  que  linstant  \ériiable  difilre 
dé  celui-là  d'une  petite  quautilé  t'j  et  que  les  erreurs  des  tables 
sont  x^jTj  x',  ^',  comme  ci-dessus.  On  aurait  ainsi  l'équation  de 
condition 

|/-/'+(x-x  )4.(7w-m')t'}  »c0îi»  a'^- {A-A'4-r--y-4-(«-n  )  t' ;  *=A«, 

entre   les  erreurs  des  tables  et   celles  de  la  loftgitude    clierchée.   Cette 
équation   deviendrait  linéaire  ,    en  négligeant  d'abord   les  carrés   des 
petites  correciioTis  a:,  y,  x' ,  jr' et  f ' ,  comme  on  peut  presque    tou- 
jours le  faire  5  sauf  à  en  tenir  compte  dans  une  seconde  appro2Ùmation  j 
eomnie  nous  l'avons  fait  plus  haut. 
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iSî  l'on  ne  veut  pas  regarder  les  élémetts  d'un  des  astres 
tomme  exempts  d^ erreurs ,  la  méthode  précédente  donne 
la  différence  des  erreurs  propres  à  chacun  d'eux. 

J'ai  supposé  que  l'oii  connaissait  la  longitude  du  lieu 
où  l'on  a  fait  ces  observations.  Si  elle  était .  inconnue , - 
on  commencerait  par  la  déteriiiiner  en  snppdsant  les 
tables  exactes,  comme  nous  l'avons  dit  plus  haut.  Puis 
on  supposerait  que  les  tables  et  la  longitude  calculée, 
ou  plutôt  le  tems  qui  la  représente,  comportent  de  très— 
jpelites  erreurs  ^  que  l'ori  exprimerait  par  dès  indéter- 
minées. On  substituerait  les  valeurs  ainsi  corrigées  dans 
l'expression  de  la  distance  dei  centres'  observée ,  et  l'on 
aurait  ainsi ,  entre  les  erreurs  des  tables  et  celles  de  la 
longitude  calculée,  autant  d'équations  de  condition  que 
l'on  aurait  observé  de  phases.  Ces  équations  pourraient 
même  presque  toujours  être  rendues  linéaires  ,  en  se  bor- 
tiant  à  là  prcinière  puissance  des  corrections  indéterminées, 
qui  seront  toujours  très-petites  dans  l'état  actuel  de 
l'astronomie. 

.  Quand  on  réunit  ainsi  plusieurs  observations  d'une  même 
éclipse,  faites  dans  des  lieux  différens  ,  il  arrive  d'ordi- 
naire qu'on  n'a  qu'un  petit  nombre  d'observations  corn-*  . 
plètes ,  c'est -à-dire  ,  dans  lesquelles  on  ait  observé  le 
commencement  et  la  fin  de  l'éclipsé  ;  tandis  qtie  les  autres 
en  plus  grand  nombre  ,  sont  incomplètes ,  c'est-à-dire  se 
rapportent  à  une  seule  des  phases.  Supposons  qu'il  y  ait  en 
tout  n  lieux  d'observations.  On  aura  autant  de  longitudes  à 
rectifier;  et  en  outre  il  faudra  déterminer  les  erreurs  des 
tables  en  longitude  et  en  latitude  ,  erreurs  que  l'on  peut 
supposer  constantes  pendant  toute  la  durée  d'une  même, 
éclipse.  On  aura  donc  ainsi  n-^-s.  inconnues  à  déterminer. 
Chaque  phase  de  l'éclipsé  observée  dans  un  des  lieux, 
donne  une  équation  de  condition  entre  ces  ij^onnues.  Il 
a,  34 
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suffît  donc  d'avoir  11+2  observations  pour  les  déterminer 
toutes.  Mais  si  l'on  peut  former  un  plus  grand  nombre 
d'équations ,  soit  par  des  observations  des  deux  phases 
faites  dans  un  même  lieu  ,  soit  par  la  connaissance  déjà 
exacte  de  la  longitude ,  il  faudra  les  faire  toutes  concourir 
suivant  la  méthode  ordinaire  des  équations  de,  condition. 
Car  leur  ensemble  déterminera  les  erreurs  des  tables  d'une 
manière  plus  avantageuse  et  plus  indépendante  des  erreurs 
des  observations. 

Comme  l'application  de  cette  méthode  exige  la  plus 
rigoureuse  exactitude  ,  j'ai  rapporté  ici  en  note  les  for" 
mules  qui  donnent  les  valeurs  exactes  dés  parallaxes  de 
longitude  et  de  latitude,  car  celles  de  la  page  62  ne  sont 
que  des  approximations  (^y  Enfin  pour  ne  rien  omettre  , 

(*)  Pour  calculer  les  parallaxes  de  longitude  et  de  latitude ,  il  faut 
d^abord  déterniinér  la  longitude  L  du  zénith  et  sa  latitude  A,  rap» 
portées  Tune  et  l'autre  à  Téclipticpie.  Soit  u4  PasceDsion  di*oite  du 
zénith  ,  c'est-à-dire  ,  le  tems  sydéral  converti  en  arc ,  H  sa  décli- 
naison qui  est  égale  à  la  hauteur  du  pôle  dans  le  lieu  de  Tcbser- 
nation ,   les  formules  de  la  page  58  donneront 

sin  A  =  —  sin  M  ces  l£  sin  ^  •+■  cos  »  sin  H , 

sin  ft>  tang  Jfl  -\-  cos  «  sin  y/ 

tang  /y  = 9 

cos  ^l 

«  est  Tobliquité  de  Técliptique. 

IVlaiatenant ,  soit  /'  la  longitude  vraie  de  l'astre  ,  x  sa  latitude  vraie  f 
telles  <iu''on  les  verrait  du  centre  de  la  terre,  et  / ,  K  sa  longitude 
et  sa  latitude  ap].arenU.s  vues  de  la  surfiace.  Nous  sommes  forcés  par 
le  défaut  de  caraclères  ,  d'employer  ici  les  lettres  /',  \  dans  une  autre 
acception  que  dans  les  formules  de  la  page  précédente  5  mais  comme 
le  calciil  des  parallaxes  se  fait  à  pari  sur  les  élémens  de  chaque  astre 
tii  parlioulier  ,  cela  ne  peut  occasionner  aucune  erreur.  Cela  posé  , 
nous  awu»  reconnu  ,  dans  la  page  62,  que  les  parallaxes  de  loogf-* 
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j^ai  place  à  la  fin  du  livre  des  formules  qui  donnent  direc-* 
tement  les  ëlcmens  du  Heu  apparent  de  Fastre ,  sans 
passer  par  le  calcul  des  parallaxes. 

La  comparaison  d^un  grand  nombre  d'observations 
d'éclipsés  de  soleil  ou  d'étoiles  ,  faite  par  cette  méthode  ^ 
est  le  plus  sûr  moyen  de  découvrir  si  la  lune  est  environ-* 
née  d'une  atmosphère  sensible.  Car  cette  atmosphère ,   si 


tude  et  de  latitude  étaient  données  précisément  par  les  mêmes  for^ 
mules  qui  exprimaient  les  parallaxes  de  déclinaison  et  d'ascensioit 
droite  >  page  255  du  I^'.  livre  j  et  quM  sufQsait  pour  les  'obtenir ,  de 
substituer  la  différence  des  longitudes  du  zéniih  et  de  Fastre  ou 
L  —  /à  Tangle  horaire  P  \  \k  distance  du  zénith  au  pôle  de  Téclip^ 
tique ,  ou  i  oo''  —  A ,  à  la  distance  du  zénith  au  pôle  de  Téquateur  , 
qui  était  représentée  par  D  dans  les  formules ,  enfin  la  disunce^  da 
Fastre  au  pôle  de  Fécliptique  ,  ou  loo^  —  a,  à  sa  distance  au  pôle 
de  Téquateur  qui  était  représentée  par  A'«  Pour  conserver  cette  ana^ 
logiC)  faisons 

P=/:-/,  P'=L^V,  D'siooo— A,  A  =  iooo— A,  A'=îoo»— A', 

et  nommons  a  et  i^  les  parallaxes  de  longitude  et  de  latitude  >  nous 
aurons 

P=P'-4-«,     A  =  A'  +  /, 

ou  en  mettant  pour  P  et  P'j  A  et  A',  leurs  valeurt 

alot's,  d'après  les  formules  citées  du  I«'.  ]ivi*e,  on  aura  rigoureuse» 


ment 

sin  a 


sinZ^'-sinî/^'-Hal 

=:  sin  n  . L.; L  , 

sin  A 


(sin  n  cosZ^'sin  (P'-4-«)— 2c08A'cos(P'-ï-|-a)sin|a"J 

»■"="-  (^'+*)-\ ^tp' r 

n  étant  la  parallaxe  horisontale  de  Tastre  dans  le  lieu  ^Ipi'obsei'vation* 
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elle  e&iste ,  doit  réfracter  les  rayons  solaires  ^  doit  les  inflé-' 
chir  derrière  la  lune  ^  et  par  cette  raison  influer  sur 
l^nstant  précis  des  éclipses  et  sur  leur  durée.  Nous  avons 
déjà  remarqué  un  effet  analogue  produit  par  l'atmos- 
phère de  la  terre  dans  les  éclipses  de  lune  ,  et  nous  avons 
vu  que ,  pour  un  observateur  placé  dans  la  lune  ,  le  demi- 
diamètre  apparent  du  soleil  en  était  augmenté  d'une 
quantité  à  très-peu>près  égale   au  double  de  la  réfraction 


Bemettohs  dans  ces  expressious  poar  />',  P'j  A\  leui'S  Tâlears,  elles 
«eviendront 

Bux  n  cos  A  sin  (/r  —  /'  -f-  «) 
N  sin  «  =  -^ ' 


I  cos  a' 


.           I  siu  n  sin  A  8iii(X-/'-»*"«)  -  a  sin  /rx)s(/^  ''+1  «)  sin  ^<t  \ 
tinXs  ces  (a  ^ty ; .   ,r    ... J  • 

Si  Ton  supposait  a  et  l  nuls  dans  les  seconds  membres  de  ces  équa-» 
tions ,  on  retomberait  sur  les  formules  approchées  de  la  pa^e  61  ^  mais 
si  Ton  veut  avoir  a  et  /  d^me  manière  plus  exacte ,  ce  qui  est 
nécessaire  pour  In  lune,  à  cause  de  sa  proximité,  il  faudra  résoudre 
fccs  équalious*  par  les  séries ,  comme  nous  Tavons  fait  dans  la  pa^^e 
'iS'j  du  1^'".^  livre.  On  calculera  d'abord  a  par  la  première  ,  et  en- 
suite a  étant  connu  ,  on  aura  /  par  la  seconde. 

«  et  J^  étant  calculés ,  on  aura ,  comme  nous  l'avons  vu 

/=/'—«,     a=a'  —  «T, 

?  et  A  seront  les  longitudes  et  latitudes  apparentes.  Ces  formules  ont 
l'avantage  de  n'exiger  aucune  construction  particulière  j  il  suffît 
d'avoir  égard  aux  si^^es  algébriques.  On  pourrait  en  éliminer  la 
longitude  L  du  zénith  et  sa  latitude  A  ,  et  introduire  à  la  place 
son  ascension  droite  ^  et  sa  déchnaison  //  ;  nii.is  les  formules  que 
Ton  obtient  de  cette  manière  sont  trop  compliquées  pour  que  nous 
les  donnions  ici  ;  d'ailleurs ,  cette  éliminaiion  t.st  très-facile  en  opé- 
rant comjïie  dans  la  page  499* 


V 
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Lorîsonlale  à  la  surface  de  la  terre  (*).  Réciproquement 
si  nous  parvenons  à  déterminer  l'inflexion  produite  par  l'at- 
mosphère de  la  lune  dans  les  éclipses  de  soleil  ou  d'étoiles, 
nous  saurons  tout  de  suite  que  la  réfraction  horisontale  à 
la  surface  de  la  lune  est  égale  à  la  moitié  de  sa  valeur. 


(*)  Je  dis  h  très-peu  près  égale.  En  effet,  reprenons  la.  Jf?^*  9  qui 
nous  a  servi  pour  cette  recherche  ,  page  44^  9  ^t  conservons  aux  par* 
ties  qui  la  composent  les  mêmes  8ignifîcati:#ns  qu''elles  avaient  alors. 
O  sera  Tobser^ateur  pincé  dans  la  lune  ,  S  uu  poiot  du  soleil  qui  ne 
peut  pas  être  apperçu  directement  suivant  OS,  à  cause  de  Tinterpositioa 
de  la  terre ,  mais  qui  devient  visible  par  réfraction  par  la  ligne  brisée 
SIO»  L'angle  Sit'  uera  le  double  de  la  réfraction  horisoniale ,  noua, 
le  nommerons  3  R,  Cela  posé ,  en  désignant  les  angles  en  «5*  et  en 
O  par  les  lettres  qui  leur  appartiennent ,  Tangle  a  Jt  étant  extérieur 
au  triangle  SIO ,  on  aura  a /{  =p  «$*  +  Oj  or,  les  angles  S  et  O  ^ 
supposés  trcs-petits  ,  sont  entre  eux  comme  lâs  côtés  opposés  Ol  9 
SI  de  ce  triangle,  ou  à  fort  peu  près  comme  les  distances  do  la  lune 
et  du  soleil  à  la   terre.   Ainsi ,  en  nommant  i^  et  A   ces  distances  , 

on  aura  S  := >   par  conséquant  a  7?  == -¥•  O ,  ou^  .    .  . 

^R  =:  O  • •  Comme  A  est  extrêmement  grand  par  rapport 

à  J^ ,  on  voit  que  O  est  à  fort  peu  près  égal  à  a  /{ ,  ou  au  double 
de  la  réfractiou  horisontale    à  la   surface   de    la    terre.    Telle  serais 
donc  ,   pour  un  observateur   placé  dans  la  lune  ,    la  valeur   de  Vin- 
flexion  produite  par  notiv  atmosphère.  Nous'  pourrions  en  calculer 
retendue ,  puisque  nous  connaissons  II,  A  et  ^ ^  mais  réciproquement^ 
si  l'observateur  placé  dans  la  lune  était  parvenu  à  détermiper  la  quan- 
tité de  cette  inflexion  par  la  comparaison  des  observaUons  d'édipsea 
dç  soleil  vues  de  la  surface  de  la  lune  y  il  en  pourrait  tirer  la  ralem* 
de  R.  Tel  est  le  cas  où  nous   nous  trouvons  quand  iious    observons 
des  astres  occultés  par  la  lune  j  Tatmesphère  qui  Tcnviroune ,  si  ello 
est  sensible  ,    doit  se   manifester  par  une   inflexion  dans   les  njoni 
lumineux  ,  et  la  mesure  de    cette  inflexion  nous  fera,  tout  de  suilA 
voonaUre  la  réfraction  horhoutale  qu«  catte  atmospbukra  peHt  prodMÎra^ 
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L'atmosphère  lunaire,  si  elle  existe,  ne  peut  point 
altérer  le  diamètre  apparent  de  la  lune  mesuré  au  micro- 
mètre ,  lorsque  cet  astre  se  projeté  la  nuit  sur  le  fond  obscur 
du  ciel ,  et  que  son  disque  est  formé  par  des  rayons 
réfléchis  du  soleil  vers  nous,  il  semble  donc  que,  pour 
reconnaître  l'existence  de  l'inflexion  et  pour  déterminer 
sa  valeur ,  il  suffirait  de  mesurer  ainsi  le  diamètre  appa- 
rent de  la  lune ,  et  de  le  comparer  avec  la  durée  pareil- 
lement observée  des  occultations  d'étoiles  et  des  éclipses 
de  soleil ,  afin  de  voir  si  l'une  correspond  à  l'autre.  Mais 
si,  comme  on  Ta  cru  jusqu'à  présent,  il  se  produit 
autour  des  objets  lumineux  une  irradiation  qui  dilate 
tm  peu  leur  image ,  cette  cause  doit  augmenter  aussi 
le  diamètre  apparent  de  la  lune ,  quand  nous  observons 
cet  astre  sur  le  fond  obscur  du  ciel.  A  la  vérité ,  on 
pourrait  encore  mesurer  le  diamètre  de  son  disque  quand 
il  se  projeté  sur  celui  du  soleil  dans  les  éclipses  annu- 
laires ;  mais  alors  l'irradiation  dilatant  la  couronne  lumi-i 
neuse  qui  entoure  la  lune,  doit  faire  paraître  son  diamètre 
apparent  trop  petit.  Pour  éluder  ces  difficultés,  Dionis-du- 
Séjour  avait  Imaginé  de  considérer  l'irradiation  et  l'in- 
flexion comme  deux  inconnues  ,  qu'il  fallait  déterminer 
simnltancmcnt  ,  d'après  les  observations  des  phases  de 
l'éclipsé,  sur  lesquelles  ces  deux  causes  n'influent  pas  de  la 
même  manière.  Telles  sont  les  observations  que  l'on  peut 
faire  de  la  grandeur  du  croissant  lumineux  et  de  ses  progrès 
successifs  dans  les  éclipses  annulaires. 

Dionis-du-Séjour  ,  a  calculé  ainsi  avec  beaucoup  de 
soin  réclipse  annulaire  de  soleil  de  l'année  1764  9  qui  fut 
visible  dans  toute  TEurope  ,  et  qui ,  par  l'étendue  et  la 
variété  de  ses  phases,  autant  que  par  l'habileté  des  astro— 
nomes  qui  l'ont  observée  ,  présentait  un  grand  nombre 
de  points  de  comparaison.  11  s'est  particulièrement  servi 
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des  observations  faites  en  différens  lieux  sur  les  instans 
de  la  formation  et  de  la  rupture  de  Tanneau.  11  a 
encore  confirme  ces  observations  par  les  mesures  de  la 
distance  des  cornes  du  croissant  faites  à  divers  instans 
de  Péclipse  par  M.  Short  à  Londres  ,  par  conséquent 
dans  un  point  dont  la  différence  de  longitude  avec  Paris 
ëtait  déjà  bien  connue  par  des  opérations  géodésiques  et 
par  des  transports  de  chronomètre  ,  indépendamment  des 
observations  d^éclipses.  Le  résultat  d'un  nombre  de  calculs 
immenses  a  été  que  les  phases  observées  ne  pouvaient 
pas  se  concilier ,  à  moins  de  supposer  sur  le  demi-diamètre 
du  soleil  une  irradiation  de  0^,00091  (3"  sex  ) ,  et  autour 
du  disque  de  la  lune  une  irradiation  a-peu-près  égale 
produite  par  l'atmosphère  de  cet  astre  ,  ce  qui  donnerait 
O9O00455  (  i'',5o  sex.  )  pour  la  réfraction  horisontale  à  la 
surface  de  la  lune.  Or  la  réfraction  horisontale  moyenne 
qui  s'observe  à  la  surface  de  la  terre,  est  o®,65oo.  Elle 
est  donc  quatorze  cents  fois  plus  forte  que  la  précédente. 
Ainsi  ,  en  supposant  que  l'atmosphère  lunaire  fût  de 
même  nature  que  la  nôtre,  sa  densité  serait  quatorze  cents 
fois  moindre  ;  elle  serait  donc  plus  rare  que  le  vide  que 
nous  pouvons  faire  dans  des  récipîens  avec  les  meilleures 
machines  pneumatiques,  car  celui-ci  ne  réduit  jamais  l'air 
à  75~  de  sa  densité. 

La  difficulté  que  présente  la  mesure  exacte  des  phases 
d'une  éclipse ,  peut  jeter  quelque  incertitude  sur  les 
données  qui  ont  servi  de  base  aux  calculs  de  Dionis-du- 
Séjour.  Mais  si ,  par  cette  raison ,  la  valeur  qu'ils  assignent 
à  l'inflexion  ne  peut  pas  être  regardée  comme  rigou-- 
reuse  ,  du  moins  on  peut  en  conclure  avec  certitude  que 
cette  inflexion  ,  si  elle  existe ,  est  extrêmement  petite  et 
presque  insensible  ;  ce  qui  suffit  pour  prouver  l'extrême 
rareté   de   l'atmosphère   de   la  lune  ,    si  toutefois   cette 
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^tino^phère  existe.  La  question  ne  pourra  être  résolue^ 
complètement  tant  qu'on  ne  saura  pas  à  quoi  s'en  tenir 
sur  les  effets  de  Tirradiation.  M.  Arago  s'occupe  en  ce 
fnomeni  à  les  déterminer ,  en  mesurant  au  micromètn; 
,^6  cristal  de  roche  les  diamètres  apparens  des  disques; 
lumineux  d^une  dimension  connue  ,  et  placés  à  unc^ 
distance  déterminée  trigonométriquement.  Déjà  il  a  trouvé 
que  des  disques  beaucoup  plus  lumineux  que  la  pleinçt 
lune  n^ont  aucune  irradiation  sensible  :  car  la  mesure  an 
.^iamètre  apparent  s'accorde  exactement  avec  la  valeur 
assignée  par  le  calcul^  d'après  la  distance.  Cette  expé- 
rience prouve  que  l'on  obtiendra  avec  exactitude  les  dia- 
jiiètres  apparens  des  corps  célestes  ,  en  les  tpesurant 
.avec  le  micromètre  de  cristal  de  roche.  Mais;  malheu- 
reusement  la  grandeur  du  diamètre  apparent  de  la  lune 
ne  permet  pas  qu'on  le  mesure  avec  cet  instrument  , 
qui  ne  peut  embrasser  que  de  petits  angles  ;  il  faudra 
donc  effectuer  ces  mêmes  expériences  avec  le  micromètre 
à  fils  ,  et  quand  on  connaîtra  l'irradiation  par  ce  moyen , 
les  éclipses   montreront  si  l'inflexion  est  sensible. 

L'atmosphère  lunaire  doit  retarder  le  commencement 
des  éclipses  ,  en  rendant  le  bord  des  astres  qu'elle  occulte  , 
visible  par  réfraction  lorsqu'il  a  cessé  de  l'être  directe- 
ment. Elle  accélère  la  fin  de  ces  phénomènes  de  la 
même  manière  ,  en  rendant  l'astre  visible  par  réfraction 
avant  qu'il  scit  redevenu  visible  directement.  Par  cette 
raison  ,  quand  on  calcule  des  éclipses  de  soleil  ,  on  dimi- 
nue ordinairement  le  demi-diamètre  apparent  de  la  lune 
tiré  des  tables  ,  de  0,00091  (3'^,  sex.; ,  c'est-à-dire  de  toute 
la  quantité  due  à  l'inflexion,  et  l'on  diminue  aussi  celui  du 
soicil ,  d'une  quantité  à-peu -près  égale  en  vertu  de  l'irra- 
diation, afin  d'avoir  réellement  la  distance  des  centres,  teUe 
qu'elle  est  au  moment  du  commencement  ou  de  la  tin  de 
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JVcllpse.  Mais ,  diaprés  ce  que  nous  avons  dit  plus  haut ,  1^ 
légitimité  de  ces  corrections  est  assez  incertaine. 

1 18.  Il  nous  reste  à  parler  de  la  détermination  dtf» 
longitudes  géographiques  par  les  pbscrvations  de  distances/ 
de  la  lune  au  soleil  et  aux  étoiles.  Nous  avons  déj^ 
indiqué^  P^ge  176  du  premier  livre,  Pespiit  de  cette 
xi^thode  importante.  Nous  avoQS  expliqué  les  moyens  dont 
on  se  sert  pour  observer  les  distances  des  deux  astres. 
Le  calcul  est  absolument  le  même  que  celtii  des  occui- 
Jations  et  des  éclipses;  car  une  éclipse  n'est  qu'une  ob- 
servation de  distances  dans  laquelle  la  distance  des  deux 
astres  est  égale  à  la  somine  de  leurs  demi-diamètres.  Toute 
la  différence  consiste  en  ce  que ,  dans  le  cas  général ,  la 
distance  des  deux  astres  n'étant  pas  toujours  très -petite, 
ne  peut  plus  étrç  considérée  comme  l'hypothénuse  d'un 
triangle  rectiligne  rectangle  formé  sqr  les  différences  de 
latitude  et  de  longitude.  Il  faut  la  calculer  rigoureuse- 
ment au  moyen  du  triangle  sphérique  formé  par  les  deux 
astres  et  le  pôle  de  l'écliptique.  Dans  ce  triangle ,  on 
connaît  les  distances  des  deux  astres  à  ce  pôle  ;  on  con- 
naît aussi  l'angle  qui  est  çoippris  entre  elles  ;  c'est  la  dif- 
fjérence  des  longitudes  :  on  peut  donc  aisément  calculer 
le  troisième  côté  qui  est  la  distance  chercbée.  Nous  avoirs 
déjà  donné  l'application  d'une  formule  semblable ,  dans  up 
des  chapitres  précédens.  On  trouvera  dans  le  Traité  d'As- 
tronomie nautique ,  tous  les  détails  numériques  relatifs  k 
l'usage  de  cette  méthode ,  qui  est  principalement  employée 
dans  les  voyages  maritimes ,  et  qui  ne  peut  être  trop 
recommandée  aux  voyageurs  et  aux  marins. 

L'exactitude  de  cette  méthode  dépend  de  celle  des  tables 
de  la  lune  et  de  l'adresse  de  l'observateur.  Les  tables  ont  été 
perfectionnées  dans  ces  derniers  tems,  au-delà  de  ce  qu'on 
pouvait  espérer.  Qu^t  à  l'observation ,  elle  se  fait ,  comme 


\ 
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nous  l'avons  déjà  dit,  avec  nn  instrument  de  réflexioti  que 
l'on  tient  à  la  main ,  et  que  l'on  nomme  un  sextant.  On 
acquiert  facilement  l'habitude  de  cet  instrument,  et  avec 
un  peu  de  précaution,  on  peut  ftre  sûr,  que  l'erreur  résul- 
tante dé  ces  deux  causes  combinées,  ne  s'élève  pas  à  une 
minute  de  tems  décimal.  Dans  cet  intervalle,  quarante  mi- 
nutes de  Téquateur  traversent  le  méridien  :  telle  est  l'erreur 
que  l'on  peut  commettr.e  sur  la  longitude  du  navire.  Si 
l'on  se  trouvait  à  l'équateur  même  ,  ces  quarante  minutes 
de  degré  répondraient  à  quarante  mille  mètres  ,  ou  environ 
dix  lieues  marines  ;  mais  comme  la  longueur  des  dfgrés  de 
longitude  diminue  à  mesure  qu'on  s'éloigne  de  l'équateur, 
l'erreur  sera  beaucoup  moindre  sur  les  différens  paral- 
lèles. On  peut  la  diminuer  encore  en  multipliant  les  obser- 
vations ,  et  en  pienant  une  moyenne  entre  les  longitudes 
qui  s'en  déduisent.  Avec  ces  précautions ,  on  peut  compter 
sur  l'exactitude  de  la  méthode  ,  et  s'y  confier  entièrement. 

119.  Ce  qui  rend  les  observations  de  la  lune,  particu- 
lièrement ,  propres  à  cette  recherche ,  c'est  la  rapidité  de 
son  mouvement.  Si  l'on  se  trompe  d'une  minute  de  degré, 
en  observant  la  position  de  la  liino ,  l'heure  que  l'on 
compte  au  même  instant  sur  le  premier  méridien  ,  devra 
être  augmentée  ou  diminuée  de  tout  le  tems  que  la  lune 
emploie  à  décrire  un  degré  dans  le  ciel  ;  mais  si  l'on 
employait  le  soleil,  dont  le  mouvement  est  environ  treize 
fois  moins  rapide ,  la  même  erreur  d'un  degré  donnerait  , 
sur  le  tems ,  une  erreur  treize  fois  plus  considérable. 

C'est ,  sans  doute  ,  une  des  plus  belles  inventions  de 
l'homme,  d'avoir  réussi  à  connaître  sa  position  et  sa  route , 
au  milieu  de  l'immensité  des  mers  ,  lorsqu'il  n'apperçoît 
plus  autour  de  lui  que  l'eau  et  le  ciel.  Les  moyens  assurés 
qu'il  a  pour  y  parvenir,  lui  ont  été  donnés  par  l'astro- 
nomie. 
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CHAPITRE  XX. 

Des  rapports  que  Von  observe  entre  la  marche 
de  la  Lune  et  les  oscillations  périodiques 
de  la  Mer. 

120.  Puisque  j^ai  commencé  à  rapporter  les  applications 
qui  peuvent  intéresser  les  navigateurs  ,  je  ne  dois  pas 
omettre  un  phénomène  extrêmement  remarquable. sur  le- 
quel la  lune'  paraît  avoir  une  très -grande  influence.  Je 
veux  parler  àujlux  et  du  reflux  de  la  mer. 

Deux  fois  par  jour  l'océan  se  soulève  et  s'abaisse  par  un 
mouvement  d'oscillation  régulier.  Les  eaux  montent  d'a- 
bord pendant  environ  un  quart  de  jour;  elles  inondent 
ainsi  les  rivages ,  et  se  précipitent  dans  l'intérieur  des 
fleuves ,  jusqu'à  de  grandes  distances  de  leur  embouchure  : 
ce  mouvement  se  nomme  le  jîux.  Lorsque  les  eaux  sont 
parvenues  à  leur  plus  grande  hauteur ,  elles  ne  restent 
dans  cet  état  que  quelques  inslans  :  c'est  dans  le  mo- 
ment de  la  haute  mer.  Peu-à-peu  elles  commencent  à 
descendre  par  les  mêmes  périodes  qu'elles  avaient  sui- 
vies dans  leur  accroissement.  Elles  se  retirent  et  aban- 
donnent les  lieux  qu'elles  avaient  inondés.  Ce  mouve- 
ment se  nomme  le  reflux  :  il  dure  à-peu-près  un  quart 
de  jour;  les  eaux  arrivent  ainsi  à  leur  plus  grande  dé- 
pression ,  et  y  restent  pendant  quelques  instans.  C'est  le 
moment  de  la  basse  mer.  Bientôt  le  flux  recommence  par 
les  mêmes  périodes,  en  suivant  exactement  les  mêmes  lois. 
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121.  Ces  mouvemens  de  la  mer  peuvent  être  augmentés 
par  Faction  des  vents ,  mais  ils  ne  leur  doivent  pas  leur 
existence  ;  car  on  les  observe  également  par  le  tems  le  plus 
calme  et  le  plus  serein.  D'ailleurs  leurs  périodes  sont  si 
réglées  et  si  constantes,  que  l'on  s'en  sert  pour  prévoir  le 
retour  du  flux  et  du  reflux.  Cette  constance  indique  évi- 
demment une  cause  régulière  et  durable  qui  exerce  pério— 
diquement  ses  effets.  Pour  la  découvrir,  il  faut  observer 
longtcms  les  phénomènes ,  en  suivre  tous  les  développe— 
mens  ,  et  trouver  les  périodes  auxquelles  leurs  moindres 
variétés  sont  assujéties.  On  peut  chercher  ensuite  à  re- 
connaître dans  leur  marche ,  la  nature  des  causes  qui  les 
produisent.  Or,  en  examinant  ainsi  les  phénomènes  du 
flux  et  du  reflux  de  la  mer,  on  trouve,  jusque  dans  leurs 
plus  petits  détails  ,  des  rapports  marqués  avec  les  conjonc- 
tions de  la  lune  et  du  soleil  f  l'influence  de  la  lune  y  est 
sur-tout  sensible. 

Cela  se  voit  d'abord  par  les  intervalles  de  leurs  retours. 
Ces  intervalles  ne  sont  pas  toujours  exactement  les  mêmes, 
mais  ils  ont  cependant  une  durée  moyenne  dont  ils  s'écar- 
tent peu  ,  et  qui, •exprimée  en  tems  moyen,  est  iJ,o35o5o. 
Pendant  ce  tems,  il  y  a  deux  basses  mers  et  deux  pleines 
mers.  Or ,  c'est  précisément  le  tems  que  la  lune  emploie 
pour  revenir  au  méridien  par  l'effet  de  son  moyen  mou- 
vement ,  et  cette  période  du  flux  et  du  reflux  peut  s'appeler 
un  jour  lunaire  (*). 


(*)  Suivant  ce  qtii  a  été  dit  dans  la  page  S/JS  ,  le  mouveraent  sydéial 

de  la  lune  en  36525  jours  moyens ,  est  5347/|00,54i8 i  o.  Par  conséquent 

534740,541810 
son   mouvement  propre  en  un  jour  moyen  est  égal  à   

ou  14*764059^.   Ainsi  quand  la  sphère  céleste  a  décrit  4oi°j095i36  par 
Teffct  de    la  rotation  diurne  ,   cç   qui  a   lieu   en   un   joui:   solaire  ^ 
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On  voit  donr.  que  si  la  pleine  rner  a  ei\  lieu  aujourd'hui , 
dans  un  port ,  à  o^,  deniain  elle  arrivera  à  o**,35o5o  , 
après^-demain  à  0*^,70100  ,  et  ainsi  successivement  en 
retardant  de  o^»35o5o;  mais  dans  rintêVvalle ,  il  y  aura 
une  autre  pleine  mer ,  que  l'on  pourra  nommer  la  pleine 
tner  du  malin  ,  et  qui  arrive  le  premier  jour  à  S^^^iyBaS  ; 
le  second  jour  à  S**,  175:^5  -+-  o^,35o5o ,  et  ainsi  de  suite. 

122.  Cependant  cette  marche  ne  s'observe  pas  exac- 
tement. Le  retard  journalier  d'une  marée  sur  l'autre  est 
quelquefois  un  peu  plus  grand  que  o^,35o5o,  et  quelque-* 
fois  il  est  moindre.  Mais  cela  ne  fait  que  montrer  en- 
core mieux  l'influence  de  la  lune  sur  ces  phénomènes  ; 
car  cet  astre  n'a  pas  non  plus  une  marche  régulière  ;  il 
est  assujéti  à  plusieurs  inégalités,  qui  sont  dans  un  ac-- 
cord  admirable  avec  les  retards  et  les  variétés  que  les  ma- 
rées éprouvent.  On  peut  donc  regarder  cette  action  de 
la  lune  y  quelle  que  soit  sa  nature ,  comme  une  véiûté  in- 
contestable. 

123.  Mais  la  lune  n^agit  pas  seule  sur  les  marées  :  le 
soleil  a  aussi  sur  elles  une  influence  sensible.  On  remarque 
constamment  que  les  plus  grandes  marées  ont  lieu  daAs  les 
sysigies,  et  les  plus  petites  dans  les  quadratures;  en  sorte 
que  la  seule  observation  des  phases  de  la  lune  peut  faire 
prévoir  leur  retour. 


comme  on  Ta  tu  dans  la  page  43  )  1^  lune  a  décrit  cette  même 
quaniiiu  moins  i/^^fi/^oZ^  ,  ou  4000  —  i3®,64Ô23/|  ,  d'où  l'on  \oit 
quVUe  décrira  une  circonférence  entière  dans  un  tems  exprimé  par 

40.0°  II.  «»'.  130.545234 

4ooo-i3'>,545234  386%454766  * 

cVit  la  dures  du  jour  lunaire  exprimée  ea  tems  solaire  moyen. 
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124*  Ces  phénomènes  augmentent  d^ntensîté  quand  la 
lune  et  le  soleil  sont  plus  près  do  la  terre  ;  ils  diminuent 
quand  ces  astres  s^ éloignent  :  mais  ,  mêuic  dans  cet  effet 
secondaire ,  Faction  de  la  lune  conserve  sa  supériorité , 
et  les  variations  de  ses  distances  y  seront  sur-tout  sensibles. 
Enfin  les  positions  des  deux  astres  de  part  et  d^autre  de 
Téquatcur ,  y  produisent  aussi  des   modifications. 

laS.  Tout  ceci  doit  s'entendre  d'une  mer  très-étendue 
et  libre  de  toutes  parts  ,  comme  Tocéan.  Dans  de  petites 
mers  et  près  des  rivages ,  les  mouvemens  des  eaux  doivent 
être  gênés  et  contrariés  par  les  obstacles  qu'ils  rcncon*- 
trent.  Aussi  les  instans  des  marées  diffèrent-ils  suivant  les 
tems nécessaires  pour  que  les  ondulations  se  propagent.  C'est 
ce  qui  arrive  dans  nos  ports ,  quoiqu'ils  soient  situés  sur  le 
même  océan.  L'heure  de  la  haute  mer  est  fort  différente 
de  l'un  à  l'autre,  quoique  constante  dans  chaque  port. 
A  J>unkcrque ,  par  exemple  ,  la  pleine  mer  a  lieu  un 
demi-jour  après  le  passage  de  la  lune  au  méridien;  à  St.- 
Malo  ,  c'est  un  quart  de  jour  ;  au  Cap  de  Bonne^Espé- 
rance ,  c'est  o),o625.  L'heure  où  ce  phénomène  arrive 
le  jour  de  la  nouvelle  lune  ,  s'appelle  Vétahlissement  du 
port.  Cet  instant  se  détermine  dans  chaque  lieu  ,  par 
robservalion  ,  après  quoi ,  en  y  ajoutant  successivement 
oi,o3jo5o  ou  5o'.28'',32  en  tems  sexagésimal,  on  ob- 
tient les  relards  successifs  des  marées  d'un  jour  à  l'autre, 
et  on  connaît  les  instans  auxquels  elles  doivent  arriver. 
Comme  il  y  a  deux  pleines  mers  par  jour  lunaire  ,  il 
faut  deux  observations  de  ce  genre  pour  déterminer  com- 
plètement rétablissement  du  port,  et  pouvoir  prédire  toutes 
les  pleines  mers. 

La  méthode  précédente  ne  donne  que  les  époques 
moyennes  de  ces  phénomènes,  c'est  à-dire ,  celles  qui 
auraient  lieu,  si  la  marche  de  l'astre  qui  les  règle,   n'é- 
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tait  sujète  à  aucune  inégalité.  Pour  prédire  les  instans 
véritables,  il  faut  avoir  recours  à  la  théorie  de  Tattrac- 
tion  qui ,  ayant  fait  connaître  la  cause  des  oscillations 
de  la  jncr,  a  montré  les  rapports  qui  existent  entre  les 
variations  qu'elles  éprouvent  et  les  inégalités  des  astres 
qui  les  produisent.  On  trouve  ,  dans  le  second  volume 
de  la  Mécanique  céleste,  toutes  les  formules  nécessaires 
pour  cet  objet. 

1:16.  Parmi  les  inégalités  des  mouvemens  de  la  mer^ 
on  remarque  cette  loi  générale  :  plus  la  mer  s'élève  lors- 
qu'elle est  pleine,  plus  elle  descend  dans  la  basse  mer 
suivante.  On  appelle  marée  totale  la  demi-somme  de  deux 
pleines  mers  consécutives  au-dessus  du  niveau  de  la 
basse  mer  intermédiaire.  La  plus  grande  valeur  de  cette 
marée  totale  à  Brest  ,  est  5™,888.  £lle  a  lieu  dans  les 
sysigies.  La  plus  petite  est  2^,789.  £lie  a  lieu  dans  les 
quadratures. 

127.  Il  serait  très -important  d'avoir  des  observations 
aussi  exactes  pour  tous  les  autres  ports  ;  mais  malheureu- 
sement, elles  manquent  encore ,  et  l'Institut  de  France  a  cru. 
devoir  appeler  sur  cet  objet  l'attention  des  hommes  éclairés 
qui  habitent  les  villes  maritimes.  Il  sufiit  d'établir  une 
colonne  verticale  portant  une  division  métrique,  et  d'ob- 
server chaque  jour ,  ou  du  moins  assez  souvent ,  l'heure 
précise  de  la  haute  et  de  la  basse  mer  ,  et  le  point  de 
la  plus  grande  élévation  et  du  plus  grand  abaissement  des 
eaux.  Mais  comme  la  hauteur  de  la  mer  varie  très-len- 
tement en  approchant  de  ces  termes  extrêmes  ,  il  faut 
pour  la  déterminer  avec  exactitude,  employer  des  obser- 
vations correspondantes  faites  avant  et  après ,  lorsque  les 
eaux  ont  atteint  la  même  hauteur.  Si  ces  observations  sont 
peu  éloignées  du  maximum  et  du  minimum ,  la  haute 
ou  la  basse  mer  répondra  au  milieu  de  l'intervalle  qui 
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les  sé[jare  ,  rnais  il  faudra  poiir  cela  qu^ellë  né  soient 
pas  trop  distante^  ;  car  on  tomberait  ainsi  dans  des  errearsr 
très-graves ,  parce  que  la  mër  emploie  un  peu  plus  de 
tems  à  descendre  qu^à  monter.  A  Brest  ^  cette  différence 
s^élève  à  neuf  ou  dix  minutes. 

128.  La  théorie  de  l'attraction  ayant  fait  connaître  là 
cause  du  flux  et  du  reflux  de  la  iner^  a  donné,  Comme 
nous  l'avons  dit,  le,  moyen  de  calculer  toutes  lés  va- 
riations qui  doivent  s'y  pro<luire  ;  elle  a  appris  com- 
ment on  «peut  les  prévoir.  Les  oscillations  de  la  mer  se 
sont  ainsi  trouvées  liées  aux  tnouvemens  célestes,  et  elles 
ont  servi  à  en  faire  mieux  connaître  plusieurs  poitits  im— 
portans.  Je  donnerai  plus  tard  une  idée  de  ces  rapports 
que  l'on  ne  saurait  approfondir  sans  le  secours  de  l'a— 
nalyse.  Ici  je  me  bornerai  à  engager  de  nouveau  lès  per- 
sonnes éclairées  qui  habitent  les  côtes,  à  multiplier  les 
observations  sur  ce  sujet  important  (*). 


(*)  yoy.  le  rapport  fait  par  jM.  Levèque  à  Tlnstitut  de  France  , 
pour  déicrniiner  les  observalioDS  qu'il  importe  de  faire  sur  le* 
mMr<^es  dans  Us  ditfcrens  ports.  Paris,  prairial,  an  11. 
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CHAPITRE    XXÏ. 


De  quelques  Périodes  astronomiques  usitées 

dans  ta  Chronologie. 


12g.  Les  moiivemens  de  la  l^ine ,  combinés  avec  ceux 
Su  soleil,  servent,  dans  la  chronologie,  pour  fixer  les 
époques  des  événemens  historiques.  On  a  imaginé  à  cet 
effet  diverses  périodes  astronomiques  ,  que  l'on  nommé 
tycles.  Comme  il  est  utile  de  les  connaître ,  je  vais  don- 
ner  une  idée  de  leur  formation  et  de  leur  usage. 

La  première  se  nomme  le  cycle  solaire.  C'est  une.  pé- 
riode de  vingt- huit  années  juliennes,  après  laquelle  les 
jours  de  là  semaine  reviennent  dans  le  même  ordre  aux 
mêmes  jours  du  mois.  En  efTet ,  la  semaine  étant  composée 
de  sept  jours  ,  cliaque  année  commune  de  365  jours  j 
contient  Su,  semaines  et  un  jour[âe  reste.  Si  toutes  les  années 
étaient  de  cette  durée  ,  les  restes  formeraient  une  semaine 
en  sept  ans  ;  mais  les  années  bissextiles  qui  reviennent  , 
de  quatre  en  quatre  ans*,  interrompent  cet  ordre ,  parce 
qu'elles  contiennent  un  jour  de  plus.  Ce  n'est  qu'après 
sept  bissextiles ,  ou  quatre  fois  sept  ans ,  que  le  cercle  en- 
tier de  <:es  inégalités  se  trouve  révolu ,  et  il  en  résulte  une 
période  de  28  ans  ponr  la  durée  du  cycle  solaire.  £n  cela 
l'on  n'a  point  d'égard  à  la  suppression  séculaire  de  la  bis- 
sextile prescîrite  par  la  réforme  grégorienne. 

i3o.  La  seconde  période  se  nomme  le  cycle  lunaire.  C'est 
un  intervalle  de  dix-neuf  années  juliennes ,  après  lequel 
le» nouvelles  lanes,  et  les  différentes  phases  qui  les  suivent^ 
a»  3& 
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préliminaires ,  ou  plutôt  je  montrerai  comment  on  peut  Itst 
obtenir. 

Connaissant  la  différence  des  longitudes  estimée,  réduisez* 
la  en  tems ,  à  raison  de  i5  degrés  par  heure  sexagési* 
maie  ,    et  en  rappliquant  au  tems  vrai  observé ,  que  je 
suppose  être  1«  tems  sydéral ,  vous  aurez  à-peu-près  le 
tems  sydéial  vrai  de  l'observation,  compté  au  méridien  de 
Paris.  Calculez  ,  pour  cet  instant ,  par  les  tables  astrono- 
miques les  longitudes  çt  latitudes  de  la  lune  et  de  Fastre 
vues  du  centre  de  la  terre  ,   et  déduisez-en  les  parallaxes 
de  longitude  et  de  latitude  dans  le  lieu  de  l'observation 
pour  Pins  tant  présumé.  Cherchez  aussi  pour  le  même  ins-. 
tant  les    diamètres  apparens  des    deux   astres.    Cela  fait, 
calculez  de  nouveau  ces  mêmes  élémens  pour  un  instant 
éloigné  d'une  heure  sydérale  du  premier ,    et  vous  aurez 
ainsi  les  mouvemens  horaires  apparens  en  longitude   et  en 
latitude  pour  le  lieu  présumé  de  l'observation.  Alors  ,  sup- 
posons que  l'instant  vrai   de   l'observation  ,  en  tems  du 
méridien    de    Paris ,    diffère  de   l'instant  présumé    d'une 
certaine  quantité  inconnue  de  tems  sydéral  que  nous  nom- 
merons t.  Au  moj-en  de  celte    indéterminée  ,  nous  pou- 
vons exprimer ,  d'une  manière  générale  ,  les  différences  de 
latitude  et  de  longitude  apparentes  des  deux  astres  à  un 
autre  instant  quelconque  voisin  du  premier  ;  en  supposant 
toutefois  que  ces  élémens  ,  ainsi  que  les  parallaxes  de  lon- 
gitude et   de  latitude  ,  varient  ,    dans  l'intervalle  ,   pro- 
portionnellement   au     tems.     Nous     aurons    donc    ainsi 
l'expression   analytique   de  la  distance  des  deux  astres  ;  et 
en  égalant  cette  distance  à  la  somme  des  demi-diamètres  , 
nous  aurons  une  équation  du  second  degré  en  t  qui    dé- 
terminera  les    valeurs  de    cette   quantité  au    commence- 
n>ent  et   à  la  fin   de.  l'éclipsé.   De  ces   deux  valeurs ,    on 
prendra  celle  qui  répond  à  la  phase  réellement  observée  , 
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Ci  en  l'ajoutant  au  tems  sydéral  présumé  ,  ou  l'en  retran- 
chant ,  suivant  son  signe  ,  nous  aurons  le  tems  vrai  que 
Ton  comptait  à  Paris ,  à  Tinstant  de  l'observation.  Mous 
connaissons  déjà  celui  que  l'on  a  observé  dans  le  lieu  ;  en 
multipliant  la  différence  des  tems  par  iS  pour  la  réduire 
en  arc,   nous  aurons  la  différence  des  longitudes. 

Si  l'instant  auquel   on   a  observé  l'éclipsé   n'était  pas 
donné  en  tems  sydéral ,   mais    en  tems  solaire  vrai ,  on 
l'ajouterait  de  même  à  la  différence  présumée  des  lon- 
gitudes convertie   en  tems,  à  raison  de  i5  degrés  pour 
une  heure  sexagésimale;  mais  alors  la  somme  exprimerait 
la  valeur  approchée  du  tenis  solaire  vrai  que  l'on  comptait 
à  Paris    au    moment  de   l'observation.    Il  faudrait   donc 
aussi  regarder  la  correction  t  comme  exprimant  un  inter- 
valle de  tems  solaire  vrai ,  et  par  conséquent  il  faudrait 
calculer  les  mouvemens  apparcns  pour  un  intervalle  donné 
de  tems  solaire.  Quand   on  aurait  trouvée,   on  en  con- 
clurait la  valeur  exacte  des  tems  solaires  vrais ,  comptés 
au  même  instant  dans  les   deux  lieux ,    et  la    différence 
convertie  en  arc  ,   à  raison  de  i5  degrés  par  heure  sexagé- 
simale ,   donnerait  également  la  différence  des  longitudes 
en  degrés  de  l'équateur.  En  général  il  faut  que  la  cor- 
rection t  soit   toujours   exprimée  dans  la  même  espèce 
d'unité  par   laquelle  on   a  exprimé   le  tems  vrai  dans  le 
lieu   et  à  l'instant  de  l'observation. 

Si  l'on  voulait  obtenir  la  différence  des  longitudes  avec 
plus  de  précision  encore ,  il  n'y  aurait  qu'à  considérer  le.« 
deux  instans  ainsi  déterminés  pour  le  commencement  et  la 
fin  de  Téclipse ,  comme  de  simples  approximations.  On  re- 
commencerait donc  le  calcul,  en  partant  de  ces  nouvelles 
données,  et  on  obtiendrait  ainsi  les  petites  corrections 
qu'elles  peuvent  exiger  encore.  11  est  clair  que  l'erreur  dt 
la  première  approximation ,  porte  principalement  sur  le 
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a  iqtrodnlle.  Chaque  aimée  a  bien  spn  cycle  ;  m^  il  di&s 
fire  des  précédens.  Ainsi  Tannée  i8qo  à  17  die  cyde  ao-^ 
iairef  i5  dc^  cycklnn^e,  et  3  de  cydç  d'indîction,  r^  ^ 
revient  1  supposer  que  la  première  a^nnée  d^  Fèrê  cbré^ 
/  tienne  avait  pour  cycle  solaii^  1 7  —  (8  r—  i)  ovr  x.o ,  poor 
cycklcimaîre  i5  —  (  i4  —  x  )  on  a  1  et  pour  cycle  d'indicé 
Ikui  3i^(o-' i)  on  4»  d^oà  il  «^it  que  ponr^avoir  les 
cycliçade  chaque  année  »  comptée  à  partir  de  Vi(it  chrétienne 
comme  on  compte  aujonrd^bai  9  il  &i|t ,  aq  nombre  qui 
eirprime*cette  ann&  »  ajouter  successivement  g  ,  i ,  3 ,  et 
diviser  chaque  somme  par  celui  des  nombres  28^  19  et  iS 
qui  i^pond  à  chaque  cycle. 

i34*  En  multipliant  ces  trois  nombres  1-un  pai  Pantre  , 
on  a  fermé  une  période  de  7380  ans,  apris  laquelle  les 
iQiines  cycles  reviennent  ensemble  dana  le  mime  ordre 
poor  chaque  année  ;  mais  dans  toute  retendue  d'une  même 
période,  chaque  année  a  ses  cycles  qui  kû  appartiennent  en 
propre ,  et  qui  la  caractérisent^  en  sorte  qu'aucune  autre 
qu'elle  ne.  les  réunit.  Cela  tient  à  ce  que  les  nombres  sB  , 
19  et  i5  sont  premiers  entre  eux.  Cette  propriété  a  fait  em- 
ployer ce  cycle  de  7980  anç,  dans  la  chronologie,  pour  dési- 
gner les  années,  et  on  le  nomme  la  PÉRIODE  JULIEI^ne. 
i35.  Cette  méthode  a  le  très-^grand  avantage  de  donner 
aux  chronologistes  un  langage  uniforme.  £lle  est  sur-tout 
extrêmement  utile  pour  les  années  qui  ont  précédé  Tère 
chrétienne ,  et  que  plusieurs  historiens  comptent  k  partir 
-de  1^  création  du  monde.  La  diversité  de  leurs  opinions  , 
sur  ce  point ,  est  si  variée ,  que  Ton  en  trouverait  à  peine 
deux  qui  fussent  tout~à~fait  d^accord.  Ainsi ,  lorsque  nous 
lisons  dans  un  historien  qu'un  événement  a  dû  arriver 
dans  telle  année  ,   à  partir  de  la  création  du  monde ,   nous 
ne  savons  encore  rien  sur  sa  véritable  époque ,  si  nous 
n'avons  cherché  préalablement  combien  cet  auteur  compte 


PHTSIQVR.  S^ 

d^ànBées  depais  cette  origiile  j^sqpâ'à  la  première  àtiniét 
de  rère  chrétienne ,  ce  qu'il  faudra  faire  de  nouvisati  pOftr- 
chaque  écrivain.  De  plus  ,  les  années  usitées  chez  les  dif«> 
férens  peuples  et  chez  les  historiens  qui  en  ont  parlé  , 
n'ont  pas  leur  origim  dans  la  même  saison  ;  let-^me*  - 
commençaient  au  printeqiB ,  comme  les  années  romaines  ^ 
d^autres  au  solstice  d'été,  compile  les  olympiades-xibéz-les . 
Crées ,  d'autres  en  automne ,  comme  les  années  judaïques^ 
d'autres  enfiq.,  en  hiver  ,  comme  les  années  juliennes. 

On  évite  tous  les  inconvénîerts  de  cette  diversité ,  lors- 
qu'on se  sert  de  la  période  julienne.  Chaque  année  se  tarou^ 
vaut  fixée  à  sa  place  dans  cette  période  ,  au  moyen  dos 
cycles  qui  lui  conviennent ,  en  reçoit  un  caractère  distinc- 
tif  qui  la  sépare  de  toutes  les  autres. 

Pour  profiter  de  ces  avantages ,  il  faut  savoir  transporter 
dans  la  période  julienne  les  dates  des  événemens  historiques 
indiqués  dans  une  autre  manière  de  compter.  Cela  se  réduit 
à  y  transporter  seulement  la  date  de  Vère  a  laqùéllis  on 
rapporte  ces  événemens  ;  car  la  progression  des  années  .  à 

partir  d'un   même  terme,    sera  la  même  dans  toutes  tèâ 

*   •  •  '  ■• .  .    .,  . . 

périodes  en  ayant  et  en  arrière. 

Prenons  pour  exemple  I'Ère  CHRÉTIENNE,  qui  .pst  la 
plus  usitée.  Nous  avons  dit  que  pour  la  première  année  àt 
cette  ère,  le  cycle  solaire  était  lo,  le  cycle  lunaire  à,  et  le 
cycle  d'indiction  4  9  il  s'ensuit  qu'elle  répond  à  l'an  ^jii  dé 
la  période  julienne  ;  car  ,  parmi  tous  les  nombres  compùs 
dans  cette  période  ,  c'est-à-dire  depuis  o  jusqu'à  7980 ,  il 
n'y  a  que  le  nombre  47i4  V^^  étant  successivement  divisa 
par  28,  19  et  i5,  donne  pour  reste  10  ,  2  et  4* 

Mous  verrons  bientôt  comment  on  peut  arriver  direct 
temeht  à  ce  résultat.  £n  partant  de  ce  point  ,  U  est  facile 
d'établir  la  concordance  de  l'ère  chrérienne  avec  la  période 
julieime  9  pour  ujnt  époque  quelconque  ;   cac  en  écrivaol 
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^,  Ain^iiB9.*p{)eIaDt  jP|ttn.)es  numéros  des  années  qui  se 
cormspoqd^Qt  dans  ù^  d^ipCipériodes ,  on  a. 
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Après  rère  chrétienne,.  P==:47»3  +  »,   ç  ==jPt--.47i3 
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'  Lia  'dluérence  d'une  unité  dans  ces  diiux  IdrïniîleSf  viénX 
de  ce  que  )a  progression,  arithmétique  sMnterrompt  y  pour 
les'ânnéies'  jchréticinnes  ,  en  passant  du  positif  an  néga-r 
tiif.  On  éviterait  cette  dissemblance ,  en  appelant  o  la 
première  année  de  F  ère  ;  mais  les  chronologistes  n'ont  pas 
iâdopté  cette  dénomination. 

Pour  appliquer  ces  résultats  à  un  exemple  ,  je  suppose 
que  Ton  sache  que  la  mort  de  César  arriva  Fan  4670  de 
la  période  julienne.  Comme  cette  époque  est  antérieure  à 
rère  chrétienne  ,  il  faut  retrancher  4670  de  47^4  »  '^  reste 
est  44  i  c'est-â-dire  que  César  est  mort  dans  la  44*  année 
avant  l'ère  chrétienne. 

Autre  exemple.  On  sait  que  l'empereur  Auguste  mou- 
rut dans  la  i4^  année  après  l'ère  chrétienne  ;  ajoutant  ce 
nombre  à  471^1  o"  ^^^^  47^7  pï>ur  l'année  de  la  période 
julienne  ,  à  laquelle  il  faut  rapporter  la  mort  d^Auguste. 
Cette  année  avait  donc  :î3  de' cycle  solaire ,  i5  de  cycle 
miaire,   et  a  de  cyle  d'indîction. 

Lorsque  l'année  de  la 'période  julienne  esteonnue,  comme 
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im&'ces  exemples^f  il  est  bten  facile^e  tranver  les  cycles  j 
il  saffit  de  diviser  le  nombre  donné  par  28  ,  19  ,  i5  ;  lé 
reste  de  chaque  division  est  le  cycle  correspondant  pour 
ceUe.  année. 

On  peut  aussi  se  proposer  le  problème  inverse,  hes  cy- 
cles étant  donnés  ,  trouver  Tannée  ;  cela-  se  réduit  à  trou- 
ver  un  nombre' moindre  que  7980 ,  et  Vtlqtf*en  les  divisant 
àwccessivemcnt  par  28,  ^9,  t5  ,'  on  ait  pour  reste  les* 
cycles  désignés.  L'algèbre  fourni  un  moyen  très-simple  d'y 
parvenir.  Il  faut  quèje  nombre  cherche  sûii!.moiiidce  \que 
7980  ;  car  l'origine  de  l'ère  chrétienne  ^  répondant  à  l'an 
4714  ^c  I^  période  îulîenne,  ton's'les  évéÂemiefls  M'sfori--' 
ques  sont .  nécessairement  compris  dans  cette  période  , 
puisqu'aucun  d'cux-nc  remonte  à  plus  Trte  4<>oô  ans  avant 
l'ère  chrétienne  (*). 


\      - 


{*)  Quoique  ce  petit  prôBîéme  soit  très>facile , -^pendant  oommt 
on  pourrait  perd]«  qudques  ûistaDs  à  le;  ré^udr«  •  dans  le  ,cas4>ik- 
Ton  stii'rait 'Êe^in' (le  l'appliquer,  j'en  dôunerai  ia  la  formule.  Sott. 
X  le  nombre  clierché^  suppoMos  quVai  If  dtTfsant  par  2$,  il  donne 
^  pour  quotient 
pouf  ii)'iioti( 
le'^^QOticnt' 

Les  restes  r,  r\  r"  sont  donnés  :  ce  sont  les  nombres  -eoiijçn.^qiii 
expriment  les  cjcles.  ^,  ,f\  <f  9aat  des  nombi>es  entiers  indétenni- 


nés^  sjiK  pidiL  Ifnr  dmiiifr  îAifi'Vslei^i  ^^  V<m'^\fHàr^  .11  s'^%it  de 
triMiTer  ponr  -x  le  pDfiii.  petit -nombr»  entier  qui  satisiksae  à  ces  trois 
•onditions.  ,.  .    m??»"**^  '     .]^  -.iv-ù    '.'.'lïl 


Or,  ces  trois  conditions  donnent 

N  —  \î\  —  \  ti  -î-  'j\  «^ 
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.  giB^  riqditfBmiWmmofè  wd  c^A^at^k^pm^  fdîÊfÊik 
iont  FasagQ  est  moôis'gëaAral  ^'blM  flKJik»  s^Vaiitëgènk 
<|ne^çelaLik  h.{iérioâ«  jvlieiinte-^  tlitié  -^Itti  iëtiî  tépthîÊMi 
célèbres  dans  Thistoiré  par  les  évënemens  qiti  lèttr^iîât 
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pir  oQDsé^ent,  â  Ion  fiut 
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n'^ùara  èncii^e  ^c' n    soit  un  nombre  eDiiery- déjà  on  tire    ,...' 

c'est  la  ft>rflie  la  ^jplus  simple  de  ç  qui  satis&fsç  '4,  H>  premii^r^  çpp^ 
•  ditlonr  Venons  maintenant  h  Is  seconde,   Ge^e .  val^ù^.  de  q  ,df)un^ 

substituant  dans  Téquation  ém  -^'^  <m.  en  tire 

i5  ^"  4-  r"^  552  )i*'.^-Î7>—  56rV 
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servi  d^oi^i^ne,' çHl  fAr  Peinplot  ^a^«aont&i|  léS' astto^ 
nomes  et  ks  historiens.  >  -;   -^  •:  -      ' 

La  première  dont  je  parlerai,'  e^  belle  des  OittÀPTADEi 
adoptée  autrefois  dans  tbnte  b  "Grèce.   C'était  tin^  pe-^ 
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a"  vÀï  aussi  un  Dt>mt>rè  èntîér:  (Té  la  on  ûte  <     ■ 

.     .  71».'  =  i5  »"  i-  iî4^i^'4.  tt  r'^-'H-  r%     -    -''-'*  '" 
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réduction,  puisque  W^dtvisjiDn  tis»'«fllcClfiS& à^taàt'^qtt^  A 

là  on  tire  ..         ,  ,  .    v-     iv-  ,  * 

n'  =  i5  n'"  +  9  r  —  7  r'  ^  ar** , 

^  =  i9/i'  +  2r— 2/=  a85rt"'4-  17^  r—nàSr'—  38r", 
et  comme  on  a 

0^  doQnam  à,  'lit  .ItOfftÇ^ih»  falapin^einitoB  ^mirron  .▼o*4iïa,.f*oiu 
aura  autB»t  4ç,.^bjlB|S  _^  ^jliui[«|r9Ufcrf«|||. 

Mais  la  plu»  petite  de  ces  y»lènrs  est  la  seule  nécesç^^  d||nf:  ïi^$l^ 
actucl,^fi.l*|dw^  j^;i^ténemeiisJ9istQffiqH«»^^  il.  a'agH' da,hf,d#ttr- 

Po«v  flcla»^  pffehdfé  ji»  7fliaéii^i<f  9^,  ¥^  M  «Ml  cn^âB  ^ 


«4 

A&TROKOKTE 

^^ 

rioi»  <Ie  quatre  Jniu^  sohirrs  compile 

Le  tomaifn- 

nmtot  Je  chaque  nouTeUe  olympladr  ,  c 

fst-h~d\re ,  ie 

e  cmq^uème  inné* »  *»«  signale  pur  Jf»  j™»  magni- 
«nx^aek  oo  le  Kndak  *1«   louts*   l.s  partie*  <te  \* 

ot  de  1»  qnuitiii 

MM  «n».^.  «   l'o.  fiwTneni   k.  Wern  numinq 

4845, 

-  UrSor-  ic&f.'i  ('«t  11  i^ii.  cDum.. 

it  1«  formuk. 

Si   «ti»  quuiiiii   ist,  ocg^titie  ,   CD    la  illtum 

«Où-  amb»,.  rie  foi.  ,1U  «nti™.  «  «00,1»,. 

p»r  798s.   pour 
Supprwoni   qu'elle 
luoc  .Ion 

. —- .- :nfo»-- _  TjSc^  e  _ /c 

pM»t 

n  ca*,  la  pk*  pedu  nlasr  positive  de  r  M 
«=  7980 -Jî. 

l™™»  '"^  "V- 

lîn  .  «a   la   divikna   tocon   par   7980  ,  pour  u 

ro64  r"  esc  poB- 
•oû-  «doilàm  d*    ' 

1  règle  i( ,  qn  aiiiJ  >  en   g«iic(al  , 
r  =  7980  n"  +  7980  (■>  -4-  /f  i 
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tes  deut  r'-glcs  peuieiit  jp  ri'i(ui;e  ïd   eue  srutt.  Formel    la  t»- 

IciU'  nn^uii'iue  de  U  qu«oiit»4^^' SrSo  r  '  — -  1  olii  r''j  rejetej- 

en ,  par  Pa  <livi5ion ,  loui  les  mullipifi  de  ^n^iu  ijii'plle  peut  cQnienii  , 
et  no  cOBserveji  ^ue  )e  veste  ;  s'il  ett-  piuhif ,  it  i'uliqiie  Te  trinf;  Je 
l'innée  dawi  la  pëi  iods  julierne;  l'il  est  négatif,  prenez-en*  le  com- 
pliment à  'r)Ho. 

On  (ienrande  ,  par  exemple  ,  quel  est  ,  dins  ta  période  jotimnF , 
le  rang  de  nn.iée  gui  avait  1  de  e.cle  soh.re ,  t  de  cicle  lurialie, 
1  de  cjcled'ÎDdictkm.W  00»  ^5  F  ~  S.'jSa  r'  —  1064»*'  =  +  ij 
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Grè<îe^  et  qui  se  célébraient  près  d^ùfyrnpte  ^  ville  du 
Péloponèse;  de  là  le  nom  d'Olympiades,  Cette  manière  de 
compter  les  années  fut  introduite  par  Iphitiis,  fondateur 
des  jeux  otyinj^iques  ;  aUssi  la  nomme >t-:on  quelquefois  ia 
période  d^Iphitus^  La  première  année  de  la  première  olym- 
piade  concourt  avec  l'année  8988  de  la  période  julienne,, 
ce^^juî  répond  à  776  ans' avant  l'ère  chrétienne.;  Cette 
ànnéfe  avait  donc  18  de  cycle  «olai#e,  5  dé 'Cycle  lunaire 
■et  8  de  cycle  d'indiction.  :    :    '  » 

•D'après  ces   données,   rien   n'est  plus   facile    que'dc 
-ramener  à  la,  pérîodq  julienne  ou  à  l'ère  chrétienne,  une 
année  indiquée  en  olympiades.  Supposons,  par  exemple:^ 
'qûeTon  veuille  savdir  à   quelle   date   répond   la  sccotide 
'  année  de  la  quatre-vingt-septième  olympiade:  Cette  époque 
fut  fameuse  en  Grèce ,  par  le  conimencemèntde  la  gnerice 
dn  Péloponèse,  qui  se  déclara  peu  de  mois  auparavant.  On 
'observera  qu'au  commencement  de  Tannée  désignée,  il  y 
'  avait  quatre-vingt-six  plympia des  révolues  ,•  Usquelles  ctaiît 
multipliées  par  4  9  donnent  '6^/^'SiTinéèsz  ajoiitoos  les  deuic 
années  de  plus ,  nous  aurons  846  ans  depuis  le  commei»- 
cernent  de  la  période  d'Iphitu^.  C'est  par  conséquent  une 
'ùriité  de  moins,  ou  843  dns  à  aj^uteràilaipéemièreannëe 
de  cette  période»- ''Or  cell«<-ci  avait  pour  rang  8988  dans 
la' période  fnlienne  ";  ainsi  en  lui  ajoutant*  84*5  ,  la  somme 
4288  sera. le  nombre  de  la  période  julienôe  qui  répond 


I 


■par,  eoJiséqiient ,  x  :^  7980  «"'  4-  i.  |ja  plus  petite  valeur  répond  ^ 
/l'"  =p  o   et  .r  =  I.  C'est  le  commencement  de  I9.  période. 

Autre   exemple.  On  demande   le  rang  de  l'année   qui  a-vait   jo  de 

cycle    solaire  ,    îi    de    cycle*  lunaire ,    et    4    de    cycle   d'indiction. 

Ici  on  a   4^45 r  —  8780 r' —  1064/'-==  36ÎS54.  Ce  nombre,  divisé 

par  7980  ,  donne  /\  pom*  quotient  et  47^4  Pour  reste.  C'est  le  rang 

'de  Pannée  désignée  qui  est  préciaémevt  U  première  de  Tète  chrétienne.; 
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h  ta  seconde  annrfe  rfe  la  quaire-vingt-seplième  olym- 
piade. Si  l'on  veut  inainteniint  rapporter  celte  mime 
année  à  l'ère  chrétienne  ,  il  suffit  cl'ôler  le  nombre  4283 
«3*4714»  parce  qu'il  s'agit  d'une  époque  antérieure  à 
l'ère  cliréliemie.  La  différence  est  43i  années,  c'est-à- 
dire,  que  In  seconde  ann^e  de  la  quatre-vingt-septième 
olympiade  répond  à  la  ^3l'  année  avant  l'ère  chrétienne. 

La  Fou  DATION  deKome  est  encore  une  époque  impor- 
tante à  cnnnaîire,  parce  que  c'pst  d'elle  que  comptent 
tons  les  historiens  latins;  cette  ère,  d'après  Varron  ,  se 
rapporte  an  21  avril  SgGi  de  la  période  julienne,  753 
ans  avant  i'ère  chrétienne. 

Généralement ,  pour  ramener  à  la  période  julictitje  «qe 
année  exprimée  i>u i van t  d'antres  périodes,  il  faut  remonter 
•À  l'origine  de  l'ère  ,  calculer  le  nombre  d'années  écoulées 
depuis  celte  origine,  dimiouer  ce  nombre  d'une  unité, 
«t  ajénter  Le  reste  ail  nombre  qui  exprime  le  rang  de 
la  première  anjiée  dans  la  période  julienne.  Celle  oiacclie 
«st  si  simple,  qu'il,  est  inutile  d'en  dpnner  d'antr^ 
«Kemples, 

L'ère  de  NAB0MA3SAR,  roi  des  Chaldéèns,  estuneaulre 
époque  rnlèb(e  parles  observations  astronomiques  qui 
servirent  à,  en  fixer  l'origine  ;  etpar  ]'u5age  qu'en  ont  fait 
Hipparque  ït  Ptoiémée  pour  y  raj^orler  leurs  propres 
«hservations.  Le  commencement  de  celle  ère  répond  au  a6 
février  de  l'année  SgGy  de  la  période  juUenne.  Lecommeii- 
ccmtnt  du  mois  égyptien  Thoih,  arriva  le  26  février,  à 
niidi ,  au  me'ridieii  d'Aleianilric.  A  parlir  de  cette  époque 
commencent  les  années  égyptiennes  de  365  jours.  Celte 
période  n'est  employée  que  par  les  astronomes  :  elle  n'est 
pas  usitée  dans  l'histoire. 

,  Enfin,  la  dernière  ère  dont  je  parlerai  est  celle  de 
l'HÉOÏRE ,    adoptée    par  les  Turcs  ;    clic    commence  le 


J 
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vendredi,  iG  juillet  de  l'année  5335  delà  pc'riode  julienne, 
ce  qui  répond  à  622  ans  après  l'ère  chrétienne,  comme  on 
peut  le  voir  par  les  formules  de  la  page  55o.  Cette  ère  est  im- 
portante à  connaître  à  cause  des  astronomes  arabes  qui  Font 
employée.  Les  années  arabes  sont  des  années  lunaires  com— 
posées  de  12  révolutions  synodiques  de  la  lune,  c'est-à-dîre? 
de  354^. 8^. 48'» 33", 64  de  la  division  sexagésimale.  Pour 
appliquer,  cette  période  à  l'usage  civil ,  ils  se  scwent  d'une 
intercala tion ,  et  font  successivement  leurs  années  de  354 
et  de  355  jours.  L'ordre  de  cette  intercalation  se  règle  sur 
un  cycle  de  trente  ans,  dans  lequel  il  y  a  onze  années  de» 
355  jours,  qui  sont  les  années  2,  5,  7,  10,  i3,  i5,  18  f 
21,  24 9  26  et  29;  les  dix-neuf  autres  sont  de  354*  La  somme 
ie  ces  trente  années  lunaires  fait  io63i  jours  moyeiis,  et 
est  seulement  de  o3, 01 1680  plus  faible  que  36o  révolu— 
tioi^s  synodiques  moyennes.  Ce  cycle  a  commencé  le  i4 
septembre  17^7  de  notre  ère  9vec  l'année  1171  de  l'hégire. 
L'origine  des  années  lunaires  suivantes  se  transporte  suc- 
cessivement dans  les  diverses  parties  de  l'année  solaire ,  à 
cause  de  la  différence  qui  existe  entre  les  durées'des  révo- 
lutions de  la  lune  et  du  soleil. 

Comme  ces  détails  sont  nécessaires  pour  lire  l'histoire  y 
j'ai  cru  devoir  les  rapporter.  Ce  n'est  pas  s'écarter  de  l'en- 
seignement des  sciences  que  de  faire  connaître  les  services 
qu'elles  rendent  aux  hommes. 
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De  l'infiutnce  de  la  réfraction  svr  tes  diamètres   inclinh 
du  disque   lunaire. 

\jA  disque  ^r^el  de  la  June  ët^int  Bupppsé  dvculnjrc ,  ne  peut  pas 
■adg  porallre  Ici  ipond  noua  le  miBumus  .iu  niicromi^trE ,  pjrce  cjiie 
Il  l'éb'avlïuli  élète  ipÉgalcmenl  BCs  difTcrriiB  poinLi.  Cttle  cause  iloil 
donc  alUrer  Jeji  di/Ttrem  Jtajnêtrec  du   ditque  et  Iea  ri^ndre  ïiiéi^ux 

il  but  remargurr  ijue ,  dim  la  peiiio  étendue  qu'occupe  te  diaque  de 


b   luD 


3    dilT^I-l 


:>  de  i^frncLic 


supposée»  pmpor- 


tionuelle»  ani  diUetcnccs  de  hnuleiii'.  Les  ardanuées  du  disque 
l(ire  lOnt  donc  toute»  diminuée  proportionnellElnellt  à  leur  longueur , 
et  par  conséquent,  ce  disque  se  change  en  une  ellipse,  dont  le  grand 
x\e  est  liorisonial  et  le  petit  axe  verliul.  Le  premier  de  ces  aies  est  f^ 
«u  diamètre  borisontal  de  la  lune ,  que  noua  nooinieroas  A  j  le  tec'ind 
»era  igal  »  A  —  r,  en  repr&fu tant  par  r  le  cliangemEnt  de  la  réfi-ac- 
tlon  pour  iitie  dilTérencc  de  lia'^ïeur  c^ale  à  A.  Ainsi,  en  rapporlant 
l'ellipse  a  des  coordonnée»  horisoniales  ei  leiiieales  x,  y,  ajant  lenr 
le  du  diiquc ,  l'eçiuatiun   du  disque  déroiuiée  par  la 


r^lhi. 


^'i^-ry 


Noramon»  It  le  rayon  vecteur  de  l'ellipae,  1  Fangle  qu'il  foime 
Vite  le  lil  ItorlHiDtal  du  micromitre  ,  nousnorODi 


ftco»/,    y  = 


«e  qui  donne 

;i'{Zi'sln-/  +  (A-r)-.co.'/}=- 
par  sdcacquent , 


i^-jA-r) 


VA'siB'/-l-(û~-r]'cO>'i 


/ 
/ 
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aAs 


{-f} 


1/  àn»/-^  il \  co8«/ 


^  l2  eft  la  valeur  du  diamètre  cherché  ;  mak  oa  peut  simplifier  oeil» 

«xprcflsiOD ,  en  iiemarquant  que  r  est  toajouni  fort  petit  relativement 

à  A  {  de  sorte  que  Ton  peut  te.  borner  à  la  première  puinance  4tt' 

r 
•— «•  Eo  extrayant  ain»  la  racine  carrée  par  approximation ,  et  &i 

passer  le  résultat  au  nmnérateur,  on  trouve 


/f  =  a|i-  — âiu«/.  l 


Pour  employer  cette" expression ,  il  &ut  eonnaitre  A  ou  le  dia- 
mètre horisontal  du  disque  ^  mais  ce  diamètre  lui-même  varie  avec 
les  hauteuis  de  la  luoe ,  car  si  Ton  conçoit  deux  verticaux  tangens  aux 
bords  du  disque  lunaire ,  le  diamètre  liorisomal  restant  toujours 
compris  entre  ces  verticaux,  doit  paraître  plus  petit  à  mesure  qu*il 
se  rapproche  du  zénith  vers  lequel  les  verticaux  ooncourenu  Pour 
évaluer  TeiKet  de  cette  altération  ,  on  peut ,  sans  erreur  sensible  ^ 
considérer  ce  diamètre  comme  un  peut  arc  de  cercle  perpendiculaire 
aiu  vertical  qui  passe  par  le  centre  de  la  lune  ^  alors ,  pour  qu^il 
souteude  toujours  le  même  angle;  au  zénith  ,  il  faut  que  ses  lon- 
içueurs  soieut  proportionnelles  aux  sinus  de  ses  distances  zénithales , 
e'est-à'dire ,  qu^en  nommant  A"  sa  valeur  pour  la  distance  zénithale 
Traie  Z"^  et  A  celle  qui  convient  &  la  distance  apparente  Z ,  on  aura 

A' .  sm  Z 


sin  Z' 

Or  Z'  ne  difière  de  Z  que  par  la  valeur  absolue  de  la  «éfiraction 
que  nous  nommerons  r\  c^est-à-dire ,  quVn  «  Z=:Z'— >>.  £n 
substituant  cette  valeur  dans  Texpression  de  A ,  il  vient 

A'.sinrZ'— r')'  ,  ,         ,        A'sinr' 

A  =:  ■     ■  ■  I    «a    A  :b  A  cos  r  — 


sinZ'  tang^ 
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Pour  ^nduer  eetté  formule  en  nombre»,  oa^pent,  MdtàacdiÉe  cftwo^ 
«cmUble,  neiger  le-  carré  de  la- féfirtetion  ;  ee  qnï  ftertmt  de  fiort 
cot  r'  =  I ,  et  .de  meu^e.  Z  au  Ikn  de  Z^Àam-.  Ift  second  nendiic.  * 
On  peut  de  plut  lubeâiuer  au  lien  de  r  X^ftamoa  approdaée  de 
la  réfraction ,  trouvée  i^fw  le  premier  livre  ,^  pa^çe  44^*  fVni  a  diiHj 
prendre  r*  =  6.  '',666  umç^  Z;  car  il  eft  inutile  de  tenir  compte  ^ 
BMiUtple'de  r  qni  a^ajoote  i  Z't-  'on  afv»  t&^A ,  attis  cmnr  leiiiîliile» 
%li  r  =?;  aiii6cr,6^  .  taag^'^i  En  niettàiit  «s  vdteun  dà&ri  notiv  Ibr- 
HMila ,  taag  Z'  diipar^t-,  at  ii  veste 

As  A'— A'nn6o%666    ou    A  =  A'— A'. 0,0002957. 

.... 

Enfin ,  si  l'on  remet  cette  valeur  dans  la  fonnule  qui  donne  le  dia- 
mètre incliné,  on  aura,  en  ni^géai\t  le  produit  de  cette  oonnatkm 


PT.-, 


^itss  A' /i— 0,000^7  —  -~8în»  jN 


Formules  de  M.  Olbcrs  pour  obtenir  les  èlémens  du  UeU 
apparent  des  astres  en  Jonction  des  élémens  du  lieu 
n^rai^ 

Pour  obtenir  ces  formules ,  il  faut  cberclier  les  coordonnées  de 
Fastre  et  de  Tobservateur  rapportées  à  trois  axes  rectangulaires  fixe» 
au  centre  de  la  terre.  Les  différences  de  ces  coordonnées  seront  les 
coordonnées  du  lieu  apparent  de  Fastre  rapportées  aux  mêmes  axes. 

Conformément  aux  conventions  que  nous  avons  fréquemment  adop* 
tées ,  nous  supposerons  que  Taxe  des  x  positifs  est  dirigé  du  centre 
de  là  terre  à  Téquinoxe  du  printems,  l'axe  des  ^positifs  au  premier 
pcMUfe  du*  cancer ,  entin  ,  l'axe  des  z  positifs  au  pôle  boréal  de  l'é- 
cliptique.  Kous  nommerons  A  et  /  la  longitude  et  In  latitude  appa- 
rentes  de  Fastre ,  r  sa  distance  à  Tobservateur ,  et  noua,  désignerons 
par  a',  /',  r'  sa  longitude,  aa  latitude  «t  sa  distance  mies  rappor- 
tées au  centre  de  la  terre.  Nous  ogmmeronâ  aussi  A  ^    Z ,.  A ,  le» 
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^Aitit^  analogues  pour  rbbterYateur ,  c'est-à-dire ,  la  latitude  et 
]a  longitude  die  son  zénith ,  ainsi  que  sa  distance  au  centre  de  la  ton-e. 
iVlors,  en  représentant  par  x^y^  s,  ^' ^y\  ^y  ^»  ^9^)  ^^  coor- 
données rectangulaires  correspondantes  aux  précédentes,  nous  aurons 

X  '=.r  cos  A  cos  /,  ^ssrcosAsin/,  x=r8inA) 
x'  =  r'cosA'cos/',  ^'rsr'cosA'sinT,  *'=r'8inx', 
2r  =  i2oosAcos£,       Jr=ilcosAsin£>       ZssiîsinA; 

on  aura  de  plifl, 

par  cotiséquenty 

X  =r  r'  cos  a'cos  /'  —  i{  cos  A  cosX ,  jr  :=  r'cos  A'sin/'  —  i{  cos  A  sin  £ , 

«  ^  r  sin  x'  >—  /{ siaA  » 

or,  les  équations  du  lieu  apparent  donnent 

tang  i  =  -^^  ,    tang  a-  =:  —  •  cosL 

Kn  substituant  les  x^y^  z  dans  ces  formules,  nous  fiorons,  pour  plus, 
de  simplicité. 

R       .  „ 

— 7-  =  sm  n  , 

r 

n  sera  la  parallaxe  horisontale  de   l'astre,  pour  le  rayon  terrestre 
mené  à  robservateur  ;  nous  aurons  alors. 

cos  h  sin  i'  —  sin  n  cos  A  sin  L 
tang  /  sï  ■■  ■  '  » 

oos  a'  cos  r  —  sin  n  cos  a  cos  £r 

\  siu  a'  —  sin  n  sin  A  (  cos  / 
cos  a'  cos  /'  —  sin  n  oos  A  eos  £ 

■ 

Ija  première  de  ces  formules  donnera  la  longitude  apparente  /: 
ensuite  la  seconde  fera  oonnaitre  la  latitude  apparente  a.  Quand  l.  et 
A  seront  connus ,  on  aura  r  par  la  formule 

X  r  cos  A^  cos  l*  —  /?  cos  A  cos  /y 

r  =r  ,        ou    r  =t  . 

cos  A  cos  /  «08  A  «os  / 

a.  -  3« 


c 

CM  A  «Osi 


oot  a' GOt  (^  "  Isa  n  001 A  €0t  £ 


ûn|2>=rtiii|2X^ 

Pour  vendre  cet  fomiilet  fàvm  conunpdtf  dsm  les  appUortîim ,  il 
dt  mik  «TcQ  éUnmier  k  km^tqè»  L  èa  téa\^  «r  Hi  blltada  A» 
copraoe  ooHinc  noos  FjiTuqt  fût  dujip  'b  p§K  49KX*  *fiA  d'iittrQidnit 
i  kwr  pkce  raiceneîpn  droite  A  àa  lémth ,  qjtn,  «t  le  teav  «ydéral 
rédoît  en'fre»  et  ■»  dédînàkom  JET,  ^m  «H  ^^e  à  l«  banaMar  dn 
]pdle  „  moi»  Tengle  da  njûn.  atce  k  Tfsriîcale  ^  oonuse  of^  Fa  "vi^ 
page  64*  Or,  cek  eit  trèériMàk,  «n  pr^penot  les  fofqmks  prédh 
MiiM  comnie  odki  de  k  jêj^  4dP  9  ^  *C  «ppdent  que  Poo  1^ 

iiDtA=r  —  nimcot^svi^-IrcosiiaîiiiSf,^ 
CK^ji  tang  Zr  =       nu  «  tang  /T  +  côs  »  sin  ^  , 

CO8  //  cos  A  =       cos  A  cos  H  ^ 

4»  é'aat  robUqiiité  de  Pécliptiquej  car  en  substituant  c^  Taleurs,  il 
Tient 

,        cos  VsinZ'  —  sin  FI  sin  «  siii  i7-— si?  II  cos  i*  sin  ^  cos  H 
lang  l  =s ; '■ X 

-cosA  cos/'-ï-sio  n  coa^cosJ? 


|siii a'— sin  17  cQStf  «in H-^ùn II un»  ânAco&H }  ços / 

n  COS  A  ce 

cos  A  cos/ 


cos  a'  ços  r  —  sin  n  cos  A  co^H 


sin  ^  Z^  =  sin  I  D' . . 


cos  a'  cos  iT  —  sin  n  cps  A  coa  H 


Si  dans  ces  fbrmiiks,  oons  supposons  Vobliqnité  »  nulk,  nous 
ferons  coïncider'  Técliptiqne  avec  Féquateur  ;  alors  k  longitude  Tra^e 
V  et  la  ktitude  vrai^'  a'  deviendront  l'ascension  droite  et  la  déclt- 
9.aisp^  Traie  que  noui  Résignerons  paç  a\  d'i  et  l,  et  A  deyiendroBj^ 
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rascensioR  droite  et  la  déclinaison  apparentes  ;  nous  les  nommerons 
d  et  d  :  noua,  aurons  ainsi 

008  d' BÏna'  -*-»  sin  n  sia  ^  ces  H 
tans  a  =r  ■*        ^  ^  ■■     ■■  « 

cos  d' cos  a'  —  sin  n  cos  ^  cos  H 


tang  d 


siia  h  D  =:  sax  D\ 


i  sin  d*  —  sin  n  sin  j^l  cos  a 
cos  d' cos  a'  —  sin  IT  cos  A  cos  i^ 


cos  </  cos  a 


cos  </'  cos  a'  —  sin  n  cos  A  cos  /f 


Enfin  ,  si  dans  ces  dernières  on  supposait  >^:=oet  H  ^=  go'^t'  y 
V  étant  Fangle  du  rayon  terrestre  avec  la  verticale  dans  le  lieu  de 
^observation  ^  alors  le  plan  des  a: ,  y  deviendrait  perpendiculaire  à 
](a  verticale  ,  et  serait  par  conséquent  horisontal.  L^angle  a  qui  se 
compte  sur  ce  plan,  serait  razimuth  vrai  de  Tastre  pris  du  centre 
4e  la  terre ,  mais  tou  jowik  autour  d^une  ligne  parallèle  à  la  verticale.  Nous 
nommerons  cet  azimutli  a\  L'angle  ttqui  se  compte  perpendiculairement 
au  premier ,  serait  la  hauteur  vraie  de  l'astre  sur  l'horison  ,  ou  go — z'  y 
en  nommant  z*  I9  distance  zénithale  vraie  comptée  de  la  verticale  ^ 
çnfin ,  a  et  4  seraient  Tazimuth  et  la  hauteur  vraie  relativement  au 
Ipaémç  zénith^  nous  les  gemmerons  «(  et  90-— z  :  on  aura  ainsi 


^nga  = 


sin  z'  sin  a 


sin  z'  cos  «  — sin  n  sin  ^ 


'',  cotx= 


1  cos  z'  ->  sin  n  £08  if  I  cos  m 


sin  2  co  s  «  —  sin  n  sin  1» 


sinè/>  =  sini^'. 


sm  z  CO»  a 


sin  z'  cos  »  —  sin  TI  sin  t^ 


Çettfi  manière  très-sinAple  de  déduire  ces  formules  des  précédentes  , 
a  été  donnée  par  M.  Delambre  dans  la  Connaissance  des  tenu  de  18 12* 
En  employant  ces  formules,  il  £iut  toujours  se  rappeler  que  les 
lettres  accentuées  appartiennent  aux  élémens  du  lieu  vrai  va  de  la 
terre ,  et  les  lettres  sans  accens  aux  élémens  du  lieu  apparent  vu 
de  la  sur&ce ,  conformément  à  la  notation  que  nous  avons  adopt^ 
dans  tout'  le  coîirs  de  cet  Ouvrage* 


■^. 


Fin  du    Tome  second. 
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